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ABSTRACT
We report on the discovery of seven low-metallicity stars selected from the Hamburg/ESO Survey,
six of which are extremely metal-poor ([Fe/H] ≤ −3.0), with four having [Fe/H] ≤ −3.5. Chemi-
cal abundances or upper limits are derived for these stars based on high-resolution (R ∼ 35, 000)
Magellan/MIKE spectroscopy, and are in general agreement with those of other very and extremely
metal-poor stars reported in the literature. Accurate metallicities and abundance patterns for stars in
this metallicity range are of particular importance for studies of the shape of the metallicity distribu-
tion function of the Milky Way’s halo system, in particular for probing the nature of its low-metallicity
tail. In addition, taking into account suggested evolutionary mixing effects, we find that six of the
program stars (with [Fe/H] ≤ −3.35) possess atmospheres that were likely originally enriched in car-
bon, relative to iron, during their main-sequence phases. These stars do not exhibit over-abundances
of their s-process elements, and hence may be additional examples of the so-called CEMP-no class of
objects.
Subject headings: Galaxy: halo—techniques: spectroscopy—stars: abundances—stars: atmospheres—
stars: Population II
1. INTRODUCTION
The very metal-poor (VMP; [Fe/H]8 ≤ −2.0) and ex-
tremely metal-poor (EMP; [Fe/H] ≤ −3.0) stars provide
a direct view of Galactic chemical and dynamical evo-
lution; detailed spectroscopic studies of these objects
are the best way to identify and distinguish between
a number of possible scenarios for the enrichment of
early star-forming gas clouds soon after the Big Bang.
Thus, over the last 25 years, several large survey efforts
were carried out in order to dramatically increase the
numbers of VMP and EMP stars known in our galaxy,
enabling their further study with high-resolution spec-
troscopy. Taken together, the early HK survey (Beers
et al. 1985, 1992) and the Hamburg/ESO Survey (HES;
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ern Astrophysical Research (SOAR) telescope (SO2011B-002),
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e Inovac¸a˜o (MCTI) da Repu´blica Federativa do Brasil, the U.S.
National Optical Astronomy Observatory (NOAO), the Univer-
sity of North Carolina at Chapel Hill (UNC), and Michigan State
University (MSU); and New Technology Telescope (NTT) of the
European Southern Observatory (088.D-0344A), La Silla, Chile.
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85719, USA
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Wisotzki et al. 1996; Christlieb et al. 2001; Christlieb
2003; Christlieb et al. 2008) identified several thousand
VMP stars (Beers & Christlieb 2005; for a more recent
summary of progress, see Frebel & Norris 2011). To
date, the two most metal-poor (strictly speaking, most
iron-deficient) stars found in the halo of the Galaxy,
HE 0107−5240 ([Fe/H] = −5.2; Christlieb et al. 2002)
and HE 1327−2326 ([Fe/H] = −5.6; Frebel et al. 2005),
were first identified from spectroscopic follow-up of can-
didate VMP/EMP stars in the HES stellar database.
In the past decade, the numbers of metal-poor stars
has been further increased, by over an order of mag-
nitude, through the use of medium-resolution spec-
troscopy carried out during the Sloan Digital Sky Sur-
vey (SDSS; York et al. 2000) and the sub-surveys
Sloan Extension for Galactic Understanding and Ex-
ploration (SEGUE-1; Yanny et al. 2009) and SEGUE-
2 (C. Rockosi et al., in preparation), to many tens of
thousands of VMP (and on the order of 1000 EMP)
stars. Although follow-up high-resolution spectroscopy
of likely VMP/EMP stars from SDSS/SEGUE has only
recently begun (e.g., Caffau et al. 2011b; Bonifacio et al.
2012; Aoki et al. 2013), the SDSS/SEGUE sample has
already resulted in the discovery of several stars in
the ultra metal-poor (UMP; [Fe/H] < −4.0) range,
SDSS J102915+172927, with [Fe/H] = −4.73 (Caffau
et al. 2011a), SDSS J144256+253135, with [Fe/H] =
−4.09 (Caffau et al. 2013), and another star, SDSS
J174259+253135, for which iron lines could not be mea-
sured, but with [Ca/H] < −4.5 (Caffau et al. 2013).
There exists a substantial number of published high-
resolution studies of stars identified by the above surveys
(and others), due to the wealth of information concern-
ing early element production that can be extracted. Ex-
amples of these efforts are the “Survey of Proper Mo-
tion Stars” series (e.g., Carney et al. 1994), the “First
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Stars” project (Cayrel et al. 2004; Franc¸ois et al. 2007,
among others in the series), the “The 0Z Project” (Co-
hen et al. 2008, 2011; Cohen et al. 2013), the “Ex-
tremely Metal-Poor Stars from SDSS/SEGUE” series
(Aoki et al. 2013), and “The Most Metal-Poor Stars”
series (Norris et al. 2013a; Yong et al. 2013a), as well
as smaller individual samples from Ryan et al. (1991,
1996, 1999), McWilliam et al. (1995), Lai et al. (2008),
Hollek et al. (2011), and others. Roederer et al. (2013)
describe a high-resolution spectroscopic analysis of some
300 VMP/EMP stars originally identified by the HK Sur-
vey. These studies all aim to provide large, homogeneous
datasets of metal-poor stars, and to address differences in
their chemical abundance patterns at the lowest metal-
licities. Taking into account the published work that we
are aware of, the current total number of EMP stars with
available high-resolution spectroscopic determinations is
205. This number drops to 50 for [Fe/H] < −3.5, 12 for
[Fe/H] < −4.0, and only 4 stars observed to date with
[Fe/H] < −4.5 (Suda et al. 2008; Frebel 2010; Yong et al.
2013a).
The number of EMP stars with well-determined metal-
licities also has a direct impact on the observed metal-
licity distribution function (MDF) for the halo system
of the Milky Way. The MDF provides important con-
straints on the structure and hierarchical assembly his-
tory of the Galaxy (see, e.g., Carollo et al. 2007, 2010;
Tissera et al. 2010; Beers et al. 2012; McCarthy et al.
2012; Tissera et al. 2012, 2013), on quantities such as
the initial mass function and early star-formation rate
(see, e.g., Romano et al. 2005; Pols et al. 2012; Chiap-
pini 2013; Lee et al. 2013; Suda et al. 2013), and on tests
of models for Galactic chemical evolution (see e.g., Ro-
mano et al. 2005; Chiappini 2013; Karlsson et al. 2013;
Nomoto et al. 2013, and references therein).
Recent studies based on observations of metal-poor
giants and main-sequence turnoff stars from the HES
(Scho¨rck et al. 2009; Li et al. 2010) suggest that the halo
MDF has a relatively sharp cutoff at [Fe/H] ∼ −3.6,
along with a handful of UMP and hyper metal-poor
(HMP; [Fe/H] < −5.0) stars. It is important to under-
stand whether this claimed shortfall in the expected num-
bers of stars at the lowest metallicities is real, and per-
haps the result of the nature of the progenitor mini-halos
that contributed to the assembly of the Galactic halo sys-
tem, or simply an artifact introduced by, e.g., subtle (or
not so subtle) biases in observational follow-up strategies
or target-selection criteria. The high-resolution spectro-
scopic study of Yong et al. (2013b) addresses precisely
this question. Based on a sample of 86 stars with [Fe/H]
< −3.0, and 32 stars with [Fe/H] < −3.5, determined
from uniformly high-S/N spectra analysed in a homo-
geneous fashion, the authors find no evidence to sup-
port a sharp cutoff in the halo system’s MDF at [Fe/H]
= −3.6, as suggested by Scho¨rck et al. (2009) and Li
et al. (2010). In fact, based on their data, Yong et
al. state that “the MDF decreases smoothly down to
[Fe/H]= −4.1”. It is clear that this matter is still un-
der discussion, hence additional EMP stars, in particular
those with [Fe/H] < −3.5, are required to better assess
the true nature of the halo system’s MDF, in particular
its low-metallicity tail.
As one explores the metallicity regime below [Fe/H] =
−3.0, it is expected that the chemically-primative low-
mass stars formed in the early history of the Galaxy pre-
serve in their atmospheres the “elemental abundance fin-
gerprints” of the first few stellar generations, the stars re-
sponsible for the first nucleosynthesis processes to occur
in the Galaxy. In order to yield the abundance patterns
observed today in EMP stars, these first-generation ob-
jects should have evolved quickly, and hence are expected
to have been associated with stars of high mass. Indeed,
present simulations of the formation of the first stars (see
Bromm & Yoshida 2011, for a recent review) generally
point toward masses in the range 30 to 100 M⊙, the so-
called Pop III.1 stars, although some have also explored
lower mass ranges, including characteristic masses on the
order of 10 M⊙, the Pop III.2 stars, or even lower.
One of the important enrichment scenarios for EMP
stars is based on material ejected by first-generation,
core-collapse supernovae (SNe) in the early universe that,
under certain circumstances (likely involving rapid ro-
tation), undergo a process referred to as “mixing and
fallback, ” (e.g., Nomoto et al. 2006, 2013); the mass
range considered for these stars is 25 to 50 M⊙, but it
is still rather uncertain. There are also models for more
massive, very rapidly-rotating, mega metal-poor (MMP;
[Fe/H] < −6.0) stars (Meynet et al. 2006, 2010). Both
of these sources may be important contributors to the
abundance patterns observed among many EMP stars.
Details of the progenitors, such as their mass range, ro-
tation range, binarity, etc., might be responsible for the
differences in the observed abundance patterns among
individual EMP stars.
It has been recognized since the early work by Rossi
et al. (1999), Marsteller et al. (2005), and Lucatello
et al. (2006), that a large fraction of EMP stars (be-
tween 30% and 40%; see Placco et al. 2010; Lee et al.
2013) present carbon over-abundances relative to iron
(using the criterion [C/Fe] > +0.7 suggested by Aoki
et al. 2007). The elemental abundance patterns of these
carbon-enhanced metal-poor (CEMP - originally defined
by Beers & Christlieb 2005) stars can help probe the
nature of different progenitor populations, such as those
mentioned above. Moreover, recent studies (Aoki et al.
2007; Norris et al. 2013b) show that the majority of
CEMP stars with [Fe/H] < −3.0 belong to the CEMP-
no sub-class, characterized by the lack of strong enhance-
ments in neutron-capture elements ([Ba/Fe] < 0.0; Beers
& Christlieb 2005). The brightest EMP star in the sky,
BD+44:493, with [Fe/H] = −3.8 and V = 9.0, is a
CEMP-no star (Ito et al. 2009, 2013). The distinctive
elemental abundance pattern associated with CEMP-no
stars (which includes enhancements of light elements in
addition to C, such as N, O, Na, Mg, Al, and Si) has
been identified in high-z damped Lyman-alpha systems
(Cooke et al. 2011, 2012), and has also been found among
stars in the so-called ultra-faint dwarf spheroidal galaxies
(e.g., Norris et al. 2010).
The main goal of this work is to seek further con-
straints on the nucleosynthetic processes that took place
at early times in the formation and evolution of our
Galaxy. To accomplish this, we consider seven newly
discovered VMP/EMP stars identified from medium-
resolution spectroscopic follow-up of metal-poor candi-
dates selected from the HES, including six EMP stars
that we tentatively classify as CEMP-no stars, based on
high-resolution spectroscopic analysis. We have also de-
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termined a number of elemental abundances for our pro-
gram stars, including carbon, nitrogen, and the neutron-
capture elements, which are useful for further distin-
guishing between different enrichment scenarios for these
stars.
This paper is outlined as follows. Section 2 presents de-
tails of the target selection, as well as the medium- and
high-resolution spectroscopic observations carried out for
the program stars. The determination of the stellar pa-
rameters and comparison with medium-resolution esti-
mates of these parameters are presented in Section 3,
followed by a detailed abundance analysis in Section 4.
Comparison between the abundances of the observed tar-
gets and stars from other high-resolution spectroscopic
studies, together with astrophysical interpretations and
possible formation scenarios for our program stars, are
presented in Section 5. Finally, our conclusions and per-
spectives for future work are given in Section 6.
2. TARGET SELECTION AND OBSERVATIONS
Our program stars were originally selected according
to the strength of their Ca ii K lines in low-resolution
(R ∼ 300) objective-prism spectra, in comparison with
their broadband de-reddened (J −K)0 colors. Medium-
resolution (R ∼ 2,000) spectroscopic observations were
then carried out in order to determine first-pass estimates
of their stellar atmospheric parameters. Finally, high-
resolution (R ∼ 35,000) spectra were gathered, in order
to determine elemental abundances (or upper limits) for
as many elements as possible, as described below.
2.1. Low-Resolution Spectroscopy
In this work, we continued the search for metal-poor
stars from the HES stellar database. This search, which
used procedures similar to those described in Frebel et al.
(2006b) and Christlieb et al. (2008), was based on the
KPHES index (which measures the Ca ii K line strength,
as defined by Christlieb et al. 2008), and the (J − K)0
color from 2MASS (Skrutskie et al. 2006). The reddening
corrections were determined based on the Schlegel et al.
(1998) dust maps. This search criteria led to a subsam-
ple of metal-poor candidates (including bright sources)
with KPHES < 5.0 A˚ (which removes stars with strong
Ca ii lines, regardless of their effective temperature), and
in the color range 0.50 ≤ (J − K)0≤ 0.70. It is impor-
tant to note that the stars analyzed in this work were
also independently selected as metal-poor candidates by
Christlieb et al. (2008).
2.2. Medium-Resolution Spectroscopy
Medium-resolution spectroscopic follow-up was carried
out along with observations of the sample of CEMP can-
didates described by Placco et al. (2011), using the 4.1m
SOAR Telescope and the 3.5m ESO New Technology
Telescope (NTT). This is a necessary step in order to de-
termine reliable first-pass stellar parameters, before ob-
taining high-resolution spectroscopy of the most promis-
ing stars.
Most of the observations were carried out in semester
2011B, using the Goodman Spectrograph on the SOAR
telescope, with the 600 l mm−1 grating, the blue set-
ting, a 1.′′03 slit, and covering the wavelength range 3550-
5500 A˚. This combination yielded a resolving power of
R ∼ 1500, and signal-to-noise ratios S/N∼ 30 per pixel
at 4000 A˚ (using integration times between 15 and 30
minutes). NTT/EFOSC-2 data were also gathered in
semester 2011B with a similar setup, using Grism#7
(600 gr mm−1) with a 1.′′00 slit, covering the wavelength
range of 3400-5100A˚. The resolving power (R ∼ 2000)
and signal-to-noise ratios S/N ∼ 40 per pixel at 4000 A˚
(using integration times between 2 and 12 minutes), were
similar to the SOAR data.
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Fig. 1.— Comparison between low-resolution HES spectra (left
panels) and SOAR/NTT medium-resolution spectra (right panels).
Prominent spectral lines are identified in the medium-resolution
specta.
The calibration frames in both cases included HgAr
and Cu arc-lamp exposures (taken following each science
observation), bias frames, and quartz-lamp flatfields. All
tasks related to calibration and spectral extraction were
performed using standard IRAF9 packages. Table 1
lists the details of the medium-resolution observations
for each star. Figure 1 shows the comparison between
the low-resolution HES objective-prism spectra and the
medium-resolution spectra of the seven program stars.
One can note the lack of measurable features in the HES
spectra, which is an indication of the low metallicity of
the targets. In addition, at the resolution of the prism
plates, there are no strong hydrogen lines visible from
9 http://iraf.noao.edu.
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the Balmer series, suggesting that the targets have cooler
effective temperatures. However, as can be seen from in-
spection of the medium-resolution spectra, it is possible
to identify the Ca ii lines, as well as a few hydrogen lines
from the Balmer series, as labeled in Figure 1.
2.3. High-Resolution Spectroscopy
High-resolution data were obtained, during semesters
2011B, 2012B, and 2013B, using the Magellan Inamori
Kyocera Echelle spectrograph (MIKE – Bernstein et al.
2003) on the Magellan-Clay Telescope at Las Campanas
Observatory. The observing setup included a 0.′′7 and a
1.′′0 slits with 2×2 on-chip binning, which yielded a re-
solving power of R ∼ 35, 000 in the blue spectral range
and R ∼ 28, 000 in the red spectral range, with an aver-
age S/N∼ 85 per pixel at 5200 A˚ (using integration times
between 15 and 60 minutes). MIKE spectra have nearly
full optical wavelength coverage from ∼3500-9000A˚. Ta-
ble 1 lists the details of the high-resolution observations
for the program stars. These data were reduced using a
data reduction pipeline developed for MIKE spectra 10.
Figure 2 displays regions of the MIKE spectra – the left
panel shows the region around the Ba ii line at 4554 A˚;
the right panel shows the Mg triplet around 5170 A˚.
 4555  4560  4565  4570
λ(Å)
BaII TiII MgI TiIIFeII CrII
 5160  5165  5170  5175  5180  5185
λ(Å)
HE 2323−6549
HE 2318−1621
HE 2233−4724
HE 2157−3404
HE 2141−3741
HE 0139−2826
HE 0048−6408
MgI MgI MgI
Fig. 2.— Examples of high-resolution spectra for the program
stars in the region around the Ba 4554 A˚ line (left panels) and the
Mg I triplet (right panels).
2.4. Line Measurements
Measurements of atomic absorption lines were based
on a line list assembled from the compilations of Aoki
et al. (2002) and Barklem et al. (2005), as well as from
a collection retrieved from the VALD database (Kupka
et al. 1999). References for the atomic gf values can
be found in these references. Equivalent-width measure-
ments were obtained by fitting Gaussian profiles to the
observed atomic lines. Table 2 lists the lines used in this
work, their measured equivalent widths, and the derived
abundances from each line. Lines with equivalent widths
marked as “syn” refer to abundances calculated by spec-
tral synthesis (see Section 4 for details).
10 http://code.obs.carnegiescience.edu/python
3. STELLAR PARAMETERS
Estimates of the stellar atmospheric parameters from
medium-resolution SOAR/NTT spectra were obtained
using the n-SSPP, a modified version of the SEGUE Stel-
lar Parameter Pipeline (SSPP - see Lee et al. 2008a,b; Al-
lende Prieto et al. 2008; Smolinski et al. 2011; Lee et al.
2011, 2013, for a description of the procedures used). De-
tails of the implementation of these routines for use with
non-SDSS spectra can be found in T. Beers et al. (in
preparation). Table 3 lists the calculated Teff , log g , and
[Fe/H], used as first-pass estimates of parameters for the
high-resolution analysis.
From the high-resolution spectra, effective tempera-
tures of the stars were determined by minimizing trends
between the abundance of Fe i lines and their excitation
potentials. This procedure is known to underestimate
the effective temperatures relative to those determined
based on photometry, and leads to small shifts in sur-
face gravities and chemical abundances. Frebel et al.
(2013) describes a procedure to overcome this issue, and
provides a linear relation to correct the “excitation tem-
peratures” derived by spectroscopy to the more conven-
tial photometric-based temperatures. This correction is
based on data for seven metal-poor stars with metallici-
ties, temperatures, and gravities similar to our program
stars. We apply the same procedure to obtain our final
stellar parameters. Microturbulent velocities were deter-
mined by minimizing the trend between the abundances
of Fe I lines and their reduced equivalent widths. Sur-
face gravities were determined from the balance of two
ionization stages for iron lines (Fe I and Fe II). For con-
sistency, we allow the difference between the abundances
of the Fe I and Fe II lines to be in the interval [0.00, 0.03].
0.0
0.5
1.0
1.5
2.0
2.5
3.0
3.5
4.0
4.5
5.0
 4000 4500 5000 5500 6000 6500 7000
lo
g 
g
Teff(K)
YY Isochrones for 12 Gyr
[Fe/H] = −2.50
[Fe/H] = −3.00
[Fe/H] = −3.50
Fig. 3.— H-R diagram for the program stars in this work. The
parameters listed are derived from the high-resolution spectra (see
Table 3). Overplotted are the Yale-Yonsei isochrones (Demarque
et al. 2004) for ages of 12 Gyr and 3 different values of [Fe/H].
The final atmospheric parameters for our program
stars are listed in Table 3. Note the good agreement be-
tween the [Fe/H] values derived from the medium- and
high-resolution analyses. The Teff determinations also
agree within 1-σ for all program stars. However, there
remain disagreements in the log g estimates, which are
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greater for the targets with Teff < 4400 K. These tem-
peratures are close to the limits of the grids of medium-
resolution synthetic spectra used by the n-SSPP, which
is the likely source of the discrepancies. Besides that,
some of the features used by the n-SSPP to determine
log g estimates are not present in the spectra of stars
with Teff < 4400 K. Figure 3 shows the behavior of the
corrected Teff and log g , compared with 12 Gyr Yale-
Yonsei Isochrones (Demarque et al. 2004) for [Fe/H] =
−3.5, −3.0, and −2.5.
4. ABUNDANCE ANALYSIS
Table 4 lists the derived elemental abundances (or up-
per limits) for 20 elements estimated from the MIKE
spectra. The σ values listed in the tables are the stan-
dard error of the mean. A description of the abundance
analysis results is provided below.
4.1. Techniques
Our abundance analysis makes use of one-dimensional
plane-parallel model atmospheres with no overshooting
(Castelli & Kurucz 2004), computed under the assump-
tion of local thermodynamic equilibrium (LTE). We use
the 2011 version of the MOOG synthesis code (Sneden
1973), with scattering treated with a source function that
sums both absorption and scattering components, rather
than treating continuous scattering as true absorption
(Sobeck et al. 2011).
4.2. Abundances and Upper Limits
Elemental abundance ratios, [X/Fe], are calculated
taking solar abundances from Asplund et al. (2009). Up-
per limits for elements for which no lines could be de-
tected can provide useful additional information for the
interpretation of the overall abundance pattern, and its
possible origin. Based on the S/N ratio in the spectral
region of the line, and employing the formula given in
Frebel et al. (2006a), we derive 3σ upper limits for Zn,
Y and Eu. The abundance uncertainties, as well as the
systematic uncertainties in the abundance estimates due
to the atmospheric parameters, were treated in the same
way as described in Placco et al. (2013). Table 5 shows
how changes in each atmospheric parameter affect the
determined abundances. Also shown is the total uncer-
tainty for each element. In the following we present re-
sults from the abundance analysis; discussion and inter-
pretation of these results is provided in Section 5.
4.2.1. Carbon and Nitrogen
Carbon abundances were determined from the molec-
ular CH G−band feature at 4313 A˚. Data for CH molec-
ular lines were gathered from the compilation of Frebel
et al. (2007), and references therein. For HE 0139−2826,
HE 2323−6549, and HE 2318−1621, which present the
largest carbon abundance ratios of our sample ([C/Fe] =
+0.48, +0.72, and +1.04, respectively), it was possible
to make a second determination using the 4322 A˚ region.
The left panels of Figure 4 show examples of the carbon
spectral synthesis for three of our program stars.
We attempted to determine nitrogen abundances from
the NH band feature at 3360 A˚, which is in the lowest
S/N part of the observed high-resolution spectra. The
line list for the NH feature was provided by Kurucz
(1993), following the prescription of Aoki et al. (2006).
For HE 0139−2826, HE 2141−3741, HE 2157−3404,
HE 2318−1621, and HE 2323−6549, the molecular band
could be synthesized, but the errors are between 0.2 and
0.5 dex, because data quality was low. The right panels
of Figure 4 show examples of the nitrogen spectral syn-
thesis for three of our program stars. For HE 0048−6408,
and HE 2233−4724, we were only able to estimate a
range of values for the nitrogen abundance ratios ([N/Fe]
= [−0.28,+0.92] and [−0.48,+0.72], respectively).
4.2.2. From Na to Zn
For all program stars, abundances for Na, Mg, Si,
K, Ca, Sc, Ti, V, Cr, Co and Ni were determined
from equivalent-width analysis only (see Table 2). Alu-
minum abundances were determined using synthesis of
the 3944 A˚ line, and the derived values agree with those
obtained from equivalent-width measurements for both
the 3944 A˚ and 3961 A˚ lines. For HE 2157−3404, the
same agreement between synthesis and equivalent-width
measurements is found for three Mn lines: 4754 A˚,
4783 A˚, and 4823 A˚. The Mn abundances for the other
program stars were determined via equivalent-width
analysis. Two Si lines (3906 A˚ and 4103 A˚) were mea-
sured in each star, and their abundances were determined
via equivalent-width analysis only.
Titanium lines are found in two different ionization
stages in the MIKE spectra. The agreement between the
titanium abundances derived from these lines can also be
used to assess the value of the surface gravity for the star.
The differences between Ti I and Ti II abundances are
within 0.12 dex for five of our program stars. There are
larger differences for two program stars: HE 0048−6408
(0.29 dex) and HE 2141−3741 (0.25 dex). These could
be related to the small number of measured lines for Ti I
(5 and 3 lines, respectively). For Zn, two lines were
measured: 4722 A˚ and 4810 A˚. For HE 2141−3741 and
HE 2323−6549, only upper limits on the Zn abundance
could be determined.
4.2.3. Neutron-Capture Elements
Abundances for neutron-capture elements were calcu-
lated via spectral synthesis. For weak spectral features,
upper limits were determined following the procedure de-
scribed in Frebel et al. (2006a).
Strontium, Yttrium— The abundances of these elements
are mostly determined from absorption lines in the blue
spectral regions. The Sr 4077 A˚ and 4215 A˚ lines were
measurable in all program stars. In the case of Y, abun-
dances were derived from the 3774 A˚ line for five program
stars; only an upper limit on the Y abundances was ob-
tained for HE 2323−6549. No measurements or upper
limits were made for HE 2318−1621. In addition, the
3950 A˚ line was used for upper-limit determinations of
two program stars. The upper panels of Figure 5 show
the spectral synthesis of the Sr 4077 A˚ for three of the
program stars.
Barium— Ba is mainly produced by the s-process in
solar-system material, but it is mostly produced by the
r-process at low metallicity (Sneden et al. 2008). It is a
useful species, as it possesses lines of sufficient strength
6 Placco et al.
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to be detected even in stars with [Fe/H] . −3.5. Fig-
ure 5 shows the spectral synthesis for the 4554 A˚ line.
In addition to this feature, the 4934 A˚ was also used for
abundance determinations for all program stars.
Europium— Eu is often taken as a reference element for
the neutron-capture elements that were mainly produced
by the r-process in solar-system material, but it can also
be produced by the s-process in asymptotic giant branch
(AGB) nucleosynthesis. We were not able to determine
abundances for Eu, due to the non-detection of the spec-
tral features. Therefore, upper limits were determined
from the 4129 A˚ and 4205 A˚ lines.
5. COMPARISON WITH OTHER STUDIES AND
INTERPRETATIONS
Observation of new stars in the range of metallicity
[Fe/H] ≤ −3.5 is of importance to obtain a proper un-
derstanding of the low-metallicity tail of the Galactic
MDF. The addition of HE 0048−6408 ([Fe/H] = −3.75),
HE 0139-2826 ([Fe/H] = −3.46), HE 2233−4724
([Fe/H] = −3.65), and HE 2318−1621 ([Fe/H] = −3.67)
to the current number of EMP stars presents new ev-
idence that the cutoff of the MDF at [Fe/H] = −3.6
(Scho¨rck et al. 2009; Li et al. 2010) may be due to se-
lection biases. Indeed, the recent work of Yong et al.
(2013b) presents 10 new stars with [Fe/H] < −3.5,
and the tail of the low-metallicity MDF when these
data are included exhibits a smooth decrease down to
[Fe/H] = −4.1. As pointed out by these authors, these
data provide a new upper limit on the MDF cutoff, and
further observations in the [Fe/H] < −4 regime are re-
quired to address whether or not this feature is a real
cutoff or simply limited by small-number statistics.
We also compared the observed chemical abundances
of our program stars with data from high-resolution stud-
ies of metal-poor stars found in the literature. This
was done to identify possible deviations from the gen-
eral chemical abundance trends, and also to test differ-
ent approaches for describing these differences, if any.
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Figure 6 shows the distribution of carbon, nitrogen, and
other light-element and iron-peak abundances as a fun-
tion of the metallicity, [Fe/H], compared to the stars with
[Fe/H] < −2.5 from Cayrel et al. (2004) and Yong et al.
(2013a). There are no significant differences in the abun-
dance trends between the program stars and the objects
from the literature.
5.1. CEMP Dependency on the Luminosity
As can be seen from Figure 6, C and N present a larger
scatter than the remaining elements, which is believed to
be due to different formation scenarios. In particular, the
CEMP stars are the subject of a number of recent stud-
ies, which have attemped to determine their abundance
patterns and reproduce the main features by compar-
ison with theoretical models (e.g., Bisterzo et al. 2009;
Masseron et al. 2010; Bisterzo et al. 2012, among others).
HE 2318−1621, with [C/Fe] = +1.04, is clearly a CEMP
star. Besides that, one star in the upper left-hand panel
of Figure 6, HE 2323−6549, is right above the [C/Fe]
= +0.7 line, indicating that it might be a CEMP star.
However, this classification does not take into account
evolutionary mixing effects, which can modify the initial
C (and similarly, N and O) abundances of the surface of
the star.
Aoki et al. (2007) suggested a CEMP classification
scheme that is dependent on the luminosity of the star,
in order to take into account mixing effects. Figure 7
shows the behavior of the C (upper panel) and N (lower
panel) abundances as a function of the luminosity for
our program stars, as well as for the data from Yong
et al. (2013a). Luminosities were estimated following
the prescription of Aoki et al. (2007), and assuming
M = 0.8M⊙, typical of halo stars. With the exception of
HE 2323−6549, all program stars are on the upper red-
giant branch, and hence have likely suffered C-abundance
depletion due to evolutionary mixing. If the luminosity
criterion of Aoki et al. (2007) is adopted, six of our pro-
gram stars (all with [Fe/H] < −3.3) could have been born
as CEMP stars.
We have assumed that the carbon-abundance deple-
tion trend can be extrapolated beyond logL/L⊙ = 3.0.
Since three of our stars have luminosities larger than
logL/L⊙ = 3.0, our conclusion on the fraction of CEMP-
no stars would be affected by this assumption. If the
depletion trend levels off beyond logL/L⊙ = 3.0, our
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Fig. 7.— Upper panel: Carbon abundances as a function of lumi-
nosity. The dashed line represents the CEMP classification of Aoki
et al. (2007). Lower panel: Nitrogen abundances as a function of
luminosity. The circles represent the stars observed in this work,
and crosses are data from Yong et al. (2013a). The solid vertical
lines for two star lines label the ranges in [N/Fe] allowed by their
low-S/N spectra. The dashed line represents the solar [N/Fe] ratio.
CEMP-no fraction would be reduced by 50%. Additional
high-resolution spectroscopic studies of high-luminosity
giants should help clarify this issue.
According to the Aoki et al. (2007) classification, a
star with logL/L⊙ = 3.5 would be classified as CEMP if
[C/Fe]≥ −0.5, implying a depletion of 1.2 dex of C during
its evolution up the giant branch. The strong depletion
of C should be accompanied by an increase in the abun-
dance of N this star. However, evaluation of the N abun-
dances for our program stars on the red-giant branch
indicates that only HE 2141−3741 has a sufficiently high
value ([N/Fe] > +1.0) to be consistent with strong C de-
pletion. This might be an indication that, even within
the CEMP classification of Aoki et al. (2007), the pro-
gram stars above the CEMP line at high luminosities and
with low N could have had either less C than expected
([C/Fe] < +0.7) during their main-sequence evolution, or
have depleted more C than canonically expected. In ad-
dition, the low N abundance could also indicate lack of in-
ternal mixing in these objects, and not constrain the ini-
tial carbon abundance. This behavior must be assessed
with higher S/N spectra in the NH region (∼3360 A˚) for
the three most metal-poor stars in our sample, in order
to compare their behavior with theoretical models (e.g.,
Stancliffe et al. 2009).
5.2. The “Forbidden Zone” and Available
Fragmentation Scenarios
Chemical abundances in EMP stars can also be used
to place constraints on the critical metallicity of the in-
terstellar medium (ISM) for early star formation. Frebel
et al. (2007) suggested a criteria for the formation of the
first low-mass stars (“transition discriminant” – Dtrans),
using the [C/H] and [O/H] abundance ratios in metal-
poor stars. These elements, when present in the ISM,
act as efficient cooling agents, allowing gas clouds to
reach temperatures and densities that enable fragmen-
tation to a point where a low-mass star, still observ-
able today, could be formed. Hence, there should be
a threshould value (Dtrans = −3.5) below which C and
O fine-structure line cooling would not be able to drive
low-mass star formation (“Forbidden Zone” – see also
Frebel & Norris 2013, for more details). Figure 8 (upper
panel) shows the behavior of Dtrans as a function of the
metallicity, [Fe/H], for our program stars and stars with
[Fe/H] < −2.5 and [C/Fe] < +0.7, from Cayrel et al.
(2004) and Yong et al. (2013a). The solid line shows the
scaled solar Dtrans value, the dashed line shows the limit
of Dtrans, the dotted lines show the uncertainty of the
model, and the shaded area marks the Forbidden Zone.
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Fig. 8.— Upper panel: Dtrans versus [Fe/H] for the observed
targets and stars from the literature with [Fe/H] < −2.5. The
solid line shows the scaled solar abundance pattern, the dashed
line shows the limit of Dtrans based on the model described in
Frebel et al. (2007), and the dotted lines show the uncertainty of
the model. The shaded area is the Forbidden Zone, where there is
insufficient C and O induced cooling for low-mass star formation.
Lower panel: Silicon abundances as a function of [Fe/H]. The solid
line represents [Si/Fe]=0 as a reference. The shaded areas mark
the limits of the models presented in Figure 5 of Ji et al. (2013).
There are no oxygen abundances available for our pro-
gram stars and the Yong et al. (2013a) sample, so we
estimated [O/Fe] for these targets based on the values
of Cayrel et al. (2004) for stars with [C/Fe] < +0.7 (re-
fer to Figure 8 of Placco et al. 2013, lower left panel).
The [C/O] ratio has a linear relation with [C/Fe], with
an offset of about +0.8 dex for the oxygen abundances.
Metal-Poor Stars Observed with the Magellan Telescope. II. 9
−2.0
−1.0
0.0
1.0
2.0
[X
/Fe
]
Sr Yong 2013
This work
Y François 2007
−2.0
−1.0
0.0
1.0
2.0
−4.5 −4.0 −3.5 −3.0 −2.5
[X
/Fe
]
[Fe/H]
Ba
−4.5 −4.0 −3.5 −3.0 −2.5
[Fe/H]
Eu
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Therefore, this assumption ([O/Fe] = 0.88 ± 0.28 for
[C/Fe] < +0.7) is a robust estimate made to calculate
Dtrans. The error bars on the upper panel of Figure 8
account for a 2σ difference in [O/Fe]. It is possible to
see that, for the program stars with [Fe/H] < −3.5, the
Dtrans values are above the scaled solar abundance pat-
tern and are, within the error bars, above the Forbidden
Zone, which is consistent with the cooling scenario de-
scribed by Frebel et al. (2007).
Ji et al. (2013) consider an alternative fragmentation
mode, the impact of thermal cooling from silicon-based
dust on the formation of low-mass stars in the early uni-
verse. This channel could account for the formation
of low-mass EMP stars in cases where an insufficient
amount of C and O were present to induce fragmenta-
tion of the gas cloud. In fact, stars in the metallicity
range [Fe/H] < −4 appear to exibit either high Si and
low C abundances, or high C and low Si abundances.
The lower panel of Figure 8 shows the behavior of the
[Si/H] abundance as a function of the metallicity for the
program stars and stars from the literature. The solid
line represents [Si/Fe] = 0, and the shaded areas show
the lower limits on the Si abundances that would allow
fragmentation (see Figure 5 of Ji et al. 2013, for further
details on the models). One can see that our program
stars, as well as the stars from Cayrel et al. (2004) and
Yong et al. (2013a), lie above the limits using both crite-
ria, so their formation can be explained by either one of
these processes. It is important to note that these stars
are not sufficiently metal poor to be used as upper limits
to test these models, since they were likely formed from
gas enriched by multiple SNe.
Assuming the formation of EMP stars occured accord-
ing to one of the criteria described above, we now ex-
amine the enrichment scenarios that would yield the re-
quired early metals prior to the formation of the stars.
Figure 9 shows the distribution of selected neutron-
capture element abundances as a function of the metal-
licity for our program stars, compared to the data from
Franc¸ois et al. (2007) and Yong et al. (2013a), for stars
with [Fe/H] < −2.5. All program stars appear to follow
the trends presented by other studies. The Ba abun-
dances of the stars ([Ba/Fe] < 0.0), along with their
C abundances (with exception of HE 2157−3404), sug-
gest that these could be classified as CEMP-no stars (see
Beers & Christlieb 2005, and Figure 7 above).
While it is true that the six EMP stars presented in this
work meet the CEMP criteria from Aoki et al. (2007),
this is based on C abundances and estimated luminosi-
ties alone. We recognize that with such low derived C
abundances, in order to be confident of their classifica-
tion as CEMP stars, more accurate N abundances are
needed. This would enable us to justify that substantial
mixing with the products of CN-processing has indeed
occurred in these stars, resulting in the transformation
of C to N. Nevertheless, for completeness, below we dis-
cuss the likely formation scenarios for CEMP-no stars.
In this context, the gas clouds from which the stars
were formed would have to contain C over-abundances,
but lack substantial amounts of neutron-capture ele-
ments in their composition. Two models that can ac-
count for this abundance pattern are the first-generation,
rapidly-evolving core-collapse SN of Nomoto et al. (2006)
and the massive, rapidly rotating, MMP stars of Meynet
et al. (2006). Even though both models qualitatively ac-
count for the carbon and light-element abundance pat-
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terns found in EMP stars, they predict rather different
abundances of N, which could explain the increasing scat-
ter of [N/Fe] at lower metallicities.
5.3. The [Sr/Ba] Abundance Ratios
We can also make use of abundance ratios such as
[Sr/Ba] to assess the likely nucleosynthesis pathways of
the progenitors of our program stars. It has been argued
that elements may be formed in different astrophysical
sites, since they require different neutron fluxes for their
formation (Qian & Wasserburg 2003). However, the re-
cent study by Aoki et al. (2013) suggests that both ele-
ments are produced in the same event (e.g., SNe II), but
their observed ratio depends on specific features of the
progenitor, such as the collapse time of the star into a
black hole. In this view, the observed [Sr/Ba] ratios could
be explained by the operation of a tr-process (“truncated
r-process” – see Boyd et al. 2012, for further details) at
early times in the universe.
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Fig. 10.— [Sr/Ba] abundance ratio versus [Fe/H], for stars with
[Fe/H] < −2.5. The filled circles represent the stars observed in
this work, the filled squares are data taken from Franc¸ois et al.
(2007), and crosses are data from Yong et al. (2013a). Open circles
and squares around the symbols mark, respectively, the CEMP-no
and CEMP-s stars of each sample.
Figure 10 shows the [Sr/Ba] abundance ratio for the
program stars, as well as data from Franc¸ois et al. (2007)
and from Yong et al. (2013a). Also shown are the CEMP-
s ([C/Fe] > +0.7 and [Ba/Fe] > +1.0) and CEMP-
no ([C/Fe] > +0.7 and [Ba/Fe] < 0.0) stars identified
in each sample. The presence of low [Sr/Ba] ratios at
[Fe/H] > −3.0 is expected, since this metallicity regime
is thought to reflect the onset of the s-process in the
Galaxy (see Simmerer et al. 2004; Sivarani et al. 2004,
for further details), and Ba is mainly formed by the s-
process in solar-system material (85% according to Bur-
ris et al. 2000). Moreover, the majority of these stars
are CEMP-s (with [Ba/Fe] > +1.0), whose abundance
patterns are a direct evidence of mass transfer episodes
from a low-mass AGB star in a binary system (see Placco
et al. 2013, for further details).
In the [Fe/H] < −3.0 regime, the formation of Sr and
Ba is likely dominated by the r-process (or alternatively
by the tr-process, as mentioned above, or else by an s-
process associated with the explosions of massive stars;
see Cescutti et al. 2013). There appears to exist increas-
ing scatter for [Sr/Ba] ratios with decreasing metallic-
ity, which is consistent with the behavior of the data
analyzed by Aoki et al. (2013). However, a number of
stars exhibit [Sr/Ba] ratios that are not entirely consis-
tent with the cutoff at [Sr/Ba] > 0.0 suggested by Aoki
et al. (2013).
6. CONCLUSIONS
In this work we analyzed seven newly discovered
VMP/EMP stars, originally selected from the low-
resolution HES plates, and followed up with medium-
resolution, then high-resolution spectroscopy. According
to our analysis of the high-resolution spectra, six of them
exhibit [Fe/H] < −3.0, and four have [Fe/H] ≤ −3.5.
We have analyzed selected light and neutron-capture
elements for the program stars; there are no significant
abundance differences when compared with results from
the literature. Six of our targets are consistent with the
CEMP-no classification of Aoki et al. (2007), and exhibit
enhancements in C (corrected for evolutionary mixing)
and a lack of neutron-capture elements ([Ba/Fe] < 0.0).
However, more accurate N abundances are needed in or-
der to confirm this. The abundances in the sample are
also consistent with C-normal EMP stars from the lit-
erature, and can also be used to study the yields of the
early stellar generations to form in the Galaxy.
It is worth emphasizing that the [Fe/H] < −3.5 metal-
licity regime is of particular importance in determining
the true shape of the MDF, and further observations of
EMP stars can help understand whether the observed
MDF tail at [Fe/H] = −4.1 is real or a result of an in-
complete inventory of low-metallicity stars.
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TABLE 1
Observational Data for the Observed Candidates
HE 0048−6408 HE 0139−2826 HE 2141−3741 HE 2157−3404 HE 2233−4724 HE 2318−1621 HE 2323−6549
α (J2000) 00:50:45.3 01:41:36.8 21:44:51.1 22:00:17.6 22:35:59.2 23:21:21.5 23:26:14.5
δ (J2000) −63:51:50.0 −28:11:03.0 −37:27:55.0 −33:50:04.0 −47:08:36.0 −16:05:06.0 −65:33:06.0
V (mag) 12.9 13.7 13.4 13.2 14.8 13.1 14.3
(J −K)0 0.63 0.53 0.51 0.53 0.64 0.51 0.50
KP ( A˚) 4.1 4.0 2.8 4.9 6.6 3.7 4.5
Medium Resolution
Date 2011 10 17 2011 10 17 2011 08 03 2011 08 03 2011 10 17 2011 10 17 2011 08 03
UT 04:27:26 06:09:16 03:33:00 04:11:00 01:16:05 02:57:46 08:29:00
Exptime (s) 120 180 1400 1000 720 120 1800
Telescope ESO/NTT ESO/NTT SOAR SOAR ESO/NTT ESO/NTT SOAR
High Resolution – Magellan/MIKE
Date 2012 09 09 2012 09 09 2011 11 03 2011 11 03 2012 09 09 2013 10 26 2011 11 03
UT 04:03:29 06:33:57 00:00:35 01:48:45 04:46:49 02:43:57 05:14:32
Exptime (s) 2400 2100 1400 900 3600 7200 3400
vr(km/s) −33.1 −253.0 −170.5 −11.6 −166.6 −4.1 23.6
Metal-Poor Stars Observed with the Magellan Telescope. II. 13
TABLE 2
Equivalent Width Measurements
HE0048−6408 HE0139−2826 HE2141−3741 HE2157−3404 HE2233−4724 HE2318−1621 HE2323−6549
Ion λ χ log gf W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ
A˚ eV mA˚ mA˚ mA˚ mA˚ mA˚ mA˚ mA˚
C CH4313.00 · · · · · · syn 4.4 syn 5.4 syn 5.2 syn 5.0 syn 4.3a syn 5.30 syn 5.8
C CH4322.00 · · · · · · · · · · · · syn 5.5 · · · · · · · · · · · · · · · · · · syn 5.30 syn 5.8
N NH3360.00 · · · · · · · · · · · · syn 4.4 syn 5.9 syn 5.6 · · · · · · syn 5.40 syn 4.9
Na I 5889.95 0.00 0.11 134.7 2.6 121.4 3.3 127.6 3.3 165.9 4.0 192.8 3.3 0.1 0.00 126.6 3.6
Na I 5895.92 0.00 −0.19 102.7 2.5 100.1 3.2 98.9 3.1 131.0 3.7 167.1 3.2 108.7 3.28 94.0 3.3
Mg I 3829.36 2.71 −0.21 · · · · · · 130.0 4.8 128.7 4.7 · · · · · · · · · · · · 96.9 3.94 125.7 4.7
Mg I 3832.30 2.71 0.27 · · · · · · 150.1 4.6 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Mg I 3838.29 2.72 0.49 · · · · · · 169.5 4.6 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 130.6 4.02 · · · · · ·
Mg I 4057.51 4.35 −0.89 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 29.0 5.2 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Mg I 4167.27 4.35 −0.71 12.2 4.2 18.7 4.7 · · · · · · 34.2 5.1 · · · · · · 11.5 4.41 18.7 4.8
Mg I 4702.99 4.33 −0.38 23.2 4.2 38.1 4.7 29.4 4.6 59.0 5.1 · · · · · · 11.9 4.05 26.8 4.7
Mg I 5172.68 2.71 −0.45 151.7 4.2 · · · · · · 147.0 4.9 · · · · · · 180.6 4.5 104.4 4.08 142.1 4.9
Mg I 5183.60 2.72 −0.24 168.8 4.3 154.2 4.8 156.0 4.9 · · · · · · 191.6 4.4 121.1 4.21 156.3 4.9
Mg I 5528.40 4.34 −0.50 25.0 4.3 30.9 4.7 33.9 4.8 52.6 5.1 30.5 4.4 10.5 4.10 29.7 4.8
Al I 3944.01 0.00 −0.64 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 102.5 3.0 · · · · · · · · · · · · 84.7 2.9
Al I 3944.01 0.00 −0.64 syn 1.7 syn 2.2 syn 2.5 syn 2.6 syn 2.4 syn 2.2 syn 2.2
Al I 3961.52 0.01 −0.34 98.8 1.9 69.8 2.0 · · · · · · 109.8 2.9 133.1 2.4 85.4 2.30 63.4 2.2
Si I 3905.52 1.91 −1.09 160.8 4.4 · · · · · · 145.6 5.0 · · · · · · 195.5 4.7 127.3 4.58 139.4 5.0
Si I 4102.94 1.91 −3.14 53.4 4.3 41.9 4.8 · · · · · · 83.6 5.6 87.5 4.8 · · · · · · 51.8 5.3
K I 7664.90 0.00 0.14 · · · · · · 28.7 2.5 · · · · · · · · · · · · 36.1 2.1 · · · · · · · · · · · ·
K I 7698.96 0.00 −0.17 9.9 1.8 9.8 2.2 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Ca I 4226.73 0.00 0.24 · · · · · · 136.3 3.3 145.0 3.4 · · · · · · · · · · · · 117.4 2.80 129.0 3.3
Ca I 4283.01 1.89 −0.22 16.0 2.8 23.8 3.4 21.4 3.3 35.9 3.7 24.8 2.9 15.6 3.08 18.6 3.4
Ca I 4318.65 1.89 −0.21 16.1 2.7 25.8 3.4 20.1 3.3 36.1 3.7 25.0 2.9 12.4 2.95 19.7 3.4
Ca I 4425.44 1.88 −0.36 12.1 2.7 16.9 3.3 · · · · · · 27.3 3.6 21.2 3.0 9.1 2.93 17.4 3.5
Ca I 4434.96 1.89 −0.01 · · · · · · 40.3 3.5 34.8 3.4 · · · · · · 41.4 3.0 16.8 2.89 26.9 3.4
Ca I 4435.69 1.89 −0.52 · · · · · · 15.9 3.4 · · · · · · 21.0 3.6 · · · · · · 10.5 3.17 · · · · · ·
Ca I 4454.78 1.90 0.26 · · · · · · 43.1 3.3 44.0 3.3 59.7 3.6 · · · · · · 24.3 2.84 38.5 3.4
Ca I 4455.89 1.90 −0.53 11.2 2.9 11.9 3.3 · · · · · · 22.4 3.7 20.2 3.1 · · · · · · 11.5 3.5
Ca I 5262.24 2.52 −0.47 · · · · · · 5.7 3.5 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Ca I 5588.76 2.52 0.21 · · · · · · 20.9 3.5 · · · · · · 30.0 3.8 17.7 3.1 8.4 3.00 11.6 3.4
Ca I 5594.47 2.52 0.10 9.7 2.9 16.6 3.5 12.2 3.4 22.5 3.7 · · · · · · · · · · · · 12.1 3.5
Ca I 5598.49 2.52 −0.09 · · · · · · 11.5 3.5 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Ca I 5857.45 2.93 0.23 · · · · · · · · · · · · 5.7 3.3 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Ca I 6102.72 1.88 −0.79 9.9 3.0 · · · · · · · · · · · · 18.5 3.8 · · · · · · 4.4 2.95 6.5 3.4
Ca I 6122.22 1.89 −0.32 24.1 3.0 25.9 3.4 25.7 3.5 38.8 3.7 30.9 3.1 12.7 2.98 20.4 3.5
Ca I 6162.17 1.90 −0.09 31.9 2.9 33.4 3.4 35.6 3.4 51.4 3.7 49.4 3.1 16.2 2.89 27.1 3.4
Ca I 6439.07 2.52 0.47 20.2 2.9 24.0 3.3 24.7 3.3 39.4 3.6 26.0 3.0 15.6 3.01 · · · · · ·
Ca I 6449.81 2.52 −0.50 · · · · · · 5.1 3.5 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Sc II 4246.82 0.32 0.24 107.4 −0.8 85.3 −0.2 105.7 · · · 114.1 0.3 · · · · · · 63.3 −0.77 59.5 −0.2
Sc II 4314.08 0.62 −0.10 · · · · · · 53.3 −0.2 70.5 −0.1 86.1 0.3 91.2 −0.4 31.0 −0.69 25.3 −0.2
Sc II 4325.00 0.59 −0.44 47.3 −0.8 40.2 −0.1 51.6 −0.1 66.0 0.3 62.7 −0.6 16.0 −0.76 · · · · · ·
Sc II 4400.39 0.61 −0.54 40.3 −0.8 34.4 −0.1 42.3 −0.1 58.8 0.3 60.9 −0.5 11.1 −0.82 12.1 −0.2
Sc II 4415.54 0.59 −0.67 35.0 −0.8 23.2 −0.3 39.7 −0.1 54.3 0.3 51.5 −0.5 8.8 −0.83 · · · · · ·
Sc II 5031.01 1.36 −0.40 11.6 −0.7 · · · · · · 15.4 −0.0 18.1 0.2 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Sc II 5526.78 1.77 0.02 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 22.7 0.3 22.3 −0.2 · · · · · · · · · · · ·
Sc II 5657.91 1.51 −0.60 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 13.5 0.3 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Ti I 3989.76 0.02 −0.06 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 40.3 2.1 · · · · · · 18.3 1.43 · · · · · ·
Ti I 3998.64 0.05 0.01 · · · · · · 28.8 1.7 · · · · · · 46.2 2.2 · · · · · · 19.7 1.43 22.0 1.9
Ti I 4008.93 0.02 −1.02 6.5 1.2 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Ti I 4533.25 0.85 0.53 18.1 1.2 19.0 1.8 · · · · · · 31.1 2.2 24.3 1.3 11.5 1.51 15.2 2.0
Ti I 4534.78 0.84 0.34 12.0 1.2 10.3 1.7 17.4 2.1 24.9 2.3 · · · · · · 7.5 1.49 11.4 2.1
Ti I 4535.57 0.83 0.12 10.0 1.3 · · · · · · · · · · · · 16.3 2.3 17.0 1.5 · · · · · · · · · · · ·
Ti I 4681.91 0.05 −1.01 5.4 1.2 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Ti I 4981.73 0.84 0.56 · · · · · · 19.0 1.8 23.8 2.0 33.6 2.2 27.7 1.3 12.0 1.46 12.3 1.9
Ti I 4991.07 0.84 0.44 18.3 1.3 20.5 1.9 · · · · · · 31.7 2.3 27.6 1.4 · · · · · · · · · · · ·
Ti I 4999.50 0.83 0.31 14.3 1.3 12.2 1.8 17.0 2.0 21.4 2.2 22.2 1.4 · · · · · · 12.4 2.1
Ti I 5007.21 0.82 0.17 14.0 1.4 · · · · · · · · · · · · 20.4 2.3 · · · · · · 8.8 1.68 · · · · · ·
Ti I 5014.28 0.81 0.11 10.0 1.3 11.3 1.9 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Ti I 5192.97 0.02 −0.95 11.0 1.4 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Ti I 5210.39 0.05 −0.83 13.8 1.4 · · · · · · · · · · · · 14.4 2.2 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Ti II 3489.74 0.14 −1.98 · · · · · · 53.9 1.7 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 43.4 1.43 36.9 2.0
Ti II 3491.05 0.11 −1.15 · · · · · · 85.5 1.8 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 76.5 1.43 77.8 2.2
Ti II 3759.29 0.61 0.28 · · · · · · 124.1 1.8 · · · · · · 163.8 2.3 · · · · · · 109.1 1.33 108.2 2.0
Ti II 3761.32 0.57 0.18 · · · · · · 119.5 1.8 · · · · · · 165.7 2.4 · · · · · · 105.5 1.28 103.0 1.9
Ti II 3813.39 0.61 −2.02 · · · · · · · · · · · · 45.1 1.9 66.1 2.4 · · · · · · 20.4 1.41 24.6 2.1
Ti II 3882.29 1.12 −1.71 · · · · · · 21.4 1.8 · · · · · · 39.7 2.1 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Ti II 4012.40 0.57 −1.75 73.7 1.3 52.4 1.8 · · · · · · 77.3 2.2 84.9 1.5 28.4 1.27 28.8 1.9
Ti II 4025.12 0.61 −1.98 50.1 1.2 26.6 1.6 · · · · · · 54.2 2.1 64.5 1.4 16.7 1.24 21.1 2.0
Ti II 4028.34 1.89 −0.96 · · · · · · 13.4 1.6 · · · · · · 31.8 2.1 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Ti II 4053.83 1.89 −1.21 12.4 1.2 12.3 1.9 · · · · · · 23.8 2.2 19.0 1.5 6.6 1.50 · · · · · ·
Ti II 4161.53 1.08 −2.16 16.7 1.3 · · · · · · · · · · · · 31.1 2.4 26.9 1.6 · · · · · · · · · · · ·
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TABLE 2 — Continued
HE0048−6408 HE0139−2826 HE2141−3741 HE2157−3404 HE2233−4724 HE2318−1621 HE2323−6549
Ion λ χ log gf W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ
A˚ eV mA˚ mA˚ mA˚ mA˚ mA˚ mA˚ mA˚
Ti II 4163.63 2.59 −0.40 9.6 1.1 9.8 1.7 · · · · · · 33.2 2.3 16.2 1.5 · · · · · · · · · · · ·
Ti II 4184.31 1.08 −2.51 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 14.8 1.6 · · · · · · · · · · · ·
Ti II 4290.22 1.16 −0.93 64.8 1.1 61.1 1.8 69.2 1.8 87.5 2.2 85.0 1.4 38.4 1.31 41.7 2.0
Ti II 4300.05 1.18 −0.49 · · · · · · · · · · · · 83.5 1.6 97.6 2.0 · · · · · · 53.7 1.18 57.9 1.9
Ti II 4330.72 1.18 −2.06 15.4 1.3 · · · · · · · · · · · · 22.2 2.2 21.4 1.5 · · · · · · · · · · · ·
Ti II 4337.91 1.08 −0.96 75.6 1.1 56.1 1.6 82.9 2.0 95.9 2.3 87.1 1.3 · · · · · · · · · · · ·
Ti II 4394.06 1.22 −1.78 20.9 1.2 17.1 1.8 20.6 1.8 35.0 2.2 39.6 1.6 5.6 1.19 · · · · · ·
Ti II 4395.03 1.08 −0.54 96.5 1.1 82.7 1.8 95.8 1.8 104.9 2.1 115.3 1.4 56.3 1.15 61.3 1.9
Ti II 4395.84 1.24 −1.93 15.2 1.2 8.3 1.6 18.0 1.9 25.3 2.2 24.3 1.5 · · · · · · · · · · · ·
Ti II 4399.77 1.24 −1.19 46.0 1.1 38.8 1.7 44.7 1.7 68.0 2.2 68.9 1.5 18.8 1.22 25.7 2.0
Ti II 4417.71 1.17 −1.19 57.3 1.2 40.3 1.7 57.1 1.8 74.2 2.2 73.5 1.5 21.1 1.20 27.6 1.9
Ti II 4418.33 1.24 −1.97 16.1 1.3 · · · · · · 13.4 1.8 26.2 2.2 26.1 1.6 6.2 1.45 · · · · · ·
Ti II 4441.73 1.18 −2.41 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 14.9 2.3 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Ti II 4443.80 1.08 −0.72 85.9 1.1 68.1 1.6 83.0 1.7 96.6 2.1 103.7 1.3 52.7 1.25 53.7 1.9
Ti II 4444.55 1.12 −2.24 · · · · · · · · · · · · 12.7 1.9 22.7 2.3 23.3 1.6 · · · · · · · · · · · ·
Ti II 4450.48 1.08 −1.52 48.7 1.3 35.0 1.8 42.3 1.8 57.3 2.1 65.9 1.6 20.4 1.40 18.9 1.9
Ti II 4464.45 1.16 −1.81 27.3 1.3 16.3 1.7 24.4 1.8 37.9 2.2 42.8 1.6 12.9 1.54 8.8 1.9
Ti II 4468.52 1.13 −0.60 87.2 1.0 71.5 1.6 · · · · · · 99.6 2.1 106.9 1.3 50.7 1.15 55.1 1.8
Ti II 4470.85 1.17 −2.02 10.7 1.0 11.2 1.8 · · · · · · 23.7 2.1 29.9 1.6 · · · · · · · · · · · ·
Ti II 4501.27 1.12 −0.77 79.6 1.1 67.2 1.7 85.5 1.8 100.4 2.2 104.0 1.4 45.2 1.21 52.1 1.9
Ti II 4533.96 1.24 −0.53 83.8 1.0 66.2 1.6 84.0 1.7 99.8 2.1 · · · · · · 48.5 1.17 53.5 1.9
Ti II 4563.77 1.22 −0.96 · · · · · · 57.9 1.8 73.0 1.9 89.4 2.3 90.6 1.5 43.1 1.47 47.0 2.1
Ti II 4571.97 1.57 −0.32 70.5 1.0 56.3 1.5 74.0 1.7 88.9 2.1 · · · · · · 44.0 1.26 47.5 1.9
Ti II 4589.91 1.24 −1.79 · · · · · · 19.2 1.9 28.1 1.9 42.9 2.3 45.7 1.7 · · · · · · · · · · · ·
Ti II 4657.20 1.24 −2.24 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 15.5 1.6 · · · · · · · · · · · ·
Ti II 4708.66 1.24 −2.34 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 16.4 1.7 · · · · · · · · · · · ·
Ti II 4779.98 2.05 −1.37 · · · · · · 5.3 1.7 · · · · · · 14.7 2.2 11.8 1.6 · · · · · · · · · · · ·
Ti II 4805.09 2.06 −1.10 · · · · · · 10.4 1.8 14.8 1.8 25.6 2.2 20.4 1.6 · · · · · · · · · · · ·
Ti II 5129.16 1.89 −1.24 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 21.7 2.1 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Ti II 5185.90 1.89 −1.49 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 16.5 2.2 · · · · · · 3.3 1.39 · · · · · ·
Ti II 5188.69 1.58 −1.05 36.3 1.2 · · · · · · 41.4 1.8 59.3 2.2 42.6 1.4 11.7 1.18 · · · · · ·
Ti II 5226.54 1.57 −1.26 · · · · · · 17.9 1.6 29.4 1.8 44.8 2.2 52.5 1.7 · · · · · · 13.7 2.0
Ti II 5336.79 1.58 −1.59 17.0 1.3 · · · · · · 14.0 1.7 26.0 2.2 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Ti II 5381.02 1.57 −1.92 5.8 1.1 · · · · · · · · · · · · 17.9 2.3 17.5 1.7 · · · · · · · · · · · ·
V I 5195.40 2.28 −0.12 3.8 2.9 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
V II 4005.71 1.82 −0.52 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Cr I 3578.68 0.00 0.42 · · · · · · · · · · · · 78.8 1.8 · · · · · · · · · · · · 68.9 1.44 · · · · · ·
Cr I 4254.33 0.00 −0.11 · · · · · · · · · · · · 79.4 2.0 95.5 2.4 · · · · · · 55.3 1.40 57.0 1.9
Cr I 4274.80 0.00 −0.22 · · · · · · 62.7 1.7 77.3 2.0 89.3 2.3 87.1 1.2 54.1 1.48 55.0 2.0
Cr I 4289.72 0.00 −0.37 · · · · · · 56.9 1.8 67.2 2.0 83.3 2.4 75.6 1.2 45.4 1.46 48.4 2.0
Cr I 4646.15 1.03 −0.74 9.8 1.6 · · · · · · · · · · · · 15.1 2.5 · · · · · · 5.7 1.84 · · · · · ·
Cr I 4652.16 1.00 −1.03 5.5 1.6 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Cr I 5206.04 0.94 0.02 48.8 1.6 34.0 1.9 43.1 2.2 59.3 2.5 · · · · · · 27.4 1.74 21.9 2.0
Cr I 5208.42 0.94 0.16 57.6 1.6 41.9 1.9 47.7 2.1 · · · · · · · · · · · · 34.7 1.75 33.4 2.1
Cr I 5409.77 1.03 −0.67 11.2 1.6 · · · · · · · · · · · · 18.2 2.5 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Cr II 3408.74 2.48 −0.42 37.0 1.0 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 40.6 1.68 · · · · · ·
Mn I 4030.75 0.00 −0.48 89.5 0.9 75.4 1.7 86.8 1.9 · · · · · · 81.3 0.6 57.1 1.11 43.5 1.3
Mn I 4033.06 0.00 −0.62 79.4 0.8 60.5 1.4 76.8 1.8 100.3 2.4 76.2 0.6 47.4 1.05 35.3 1.3
Mn I 4034.48 0.00 −0.81 67.2 0.8 53.9 1.5 68.1 1.8 89.4 2.3 46.6 0.4 37.9 1.06 31.2 1.4
Mn I 4041.36 2.11 0.28 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 29.0 2.4 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Mn I 4754.05 2.28 −0.09 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 11.6 2.4 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Mn I 4754.05 2.28 −0.09 · · · · · · · · · · · · · · · · · · syn 2.4 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Mn I 4783.43 2.30 0.04 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 16.1 2.5 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Mn I 4783.43 2.30 0.04 · · · · · · · · · · · · · · · · · · syn 2.4 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Mn I 4823.53 2.32 0.14 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 18.7 2.5 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Mn I 4823.53 2.32 0.14 · · · · · · · · · · · · · · · · · · syn 2.4 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 3565.38 0.96 −0.13 · · · · · · 107.2 3.9 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 113.7 4.2
Fe I 3608.86 1.01 −0.09 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 102.1 4.0
Fe I 3689.46 2.94 −0.17 · · · · · · 27.0 3.9 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 3727.62 0.96 −0.61 · · · · · · · · · · · · 112.6 4.2 · · · · · · · · · · · · 99.6 3.85 · · · · · ·
Fe I 3753.61 2.18 −0.89 · · · · · · 40.2 4.0 39.9 4.1 63.9 4.5 · · · · · · 29.1 3.73 24.8 4.0
Fe I 3758.23 0.96 −0.01 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 117.8 3.71 123.5 4.2
Fe I 3763.79 0.99 −0.22 · · · · · · 115.9 4.0 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 107.6 3.70 103.6 4.0
Fe I 3765.54 3.24 0.48 · · · · · · 43.0 3.9 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 36.1 3.71 · · · · · ·
Fe I 3786.68 1.01 −2.19 · · · · · · 38.7 3.9 · · · · · · 69.1 4.6 78.9 3.8 34.6 3.78 28.4 4.1
Fe I 3787.88 1.01 −0.84 · · · · · · · · · · · · 105.2 4.2 · · · · · · · · · · · · 89.6 3.81 79.3 4.0
Fe I 3805.34 3.30 0.31 · · · · · · 32.0 3.9 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 27.1 3.75 · · · · · ·
Fe I 3815.84 1.48 0.24 · · · · · · 108.1 3.9 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 107.1 3.77 110.1 4.2
Fe I 3825.88 0.91 −0.02 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 118.5 3.65 126.5 4.1
Fe I 3827.82 1.56 0.09 · · · · · · 99.1 3.9 118.0 4.2 · · · · · · · · · · · · 90.7 3.53 · · · · · ·
Fe I 3839.26 3.05 −0.33 · · · · · · 17.4 3.9 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 16.9 3.83 · · · · · ·
Fe I 3840.44 0.99 −0.50 · · · · · · 104.0 4.0 118.9 4.2 · · · · · · · · · · · · 97.6 3.66 95.4 4.1
Fe I 3841.05 1.61 −0.04 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 120.4 4.5 · · · · · · 84.7 3.54 84.2 4.0
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TABLE 2 — Continued
HE0048−6408 HE0139−2826 HE2141−3741 HE2157−3404 HE2233−4724 HE2318−1621 HE2323−6549
Ion λ χ log gf W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ
A˚ eV mA˚ mA˚ mA˚ mA˚ mA˚ mA˚ mA˚
Fe I 3845.17 2.42 −1.39 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 26.1 4.6 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 3846.80 3.25 −0.02 · · · · · · · · · · · · 32.7 4.2 44.1 4.5 · · · · · · 16.2 3.73 21.2 4.2
Fe I 3849.97 1.01 −0.86 · · · · · · 95.4 4.1 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 91.0 3.85 86.2 4.2
Fe I 3850.82 0.99 −1.75 · · · · · · 65.0 4.0 73.5 4.2 · · · · · · · · · · · · 61.3 3.87 47.2 4.0
Fe I 3852.57 2.18 −1.18 · · · · · · 22.2 3.9 27.5 4.1 55.1 4.7 · · · · · · 14.8 3.62 · · · · · ·
Fe I 3856.37 0.05 −1.28 · · · · · · 118.2 4.0 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 119.2 3.92 110.0 4.2
Fe I 3863.74 2.69 −1.43 11.2 3.8 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 3865.52 1.01 −0.95 · · · · · · 95.2 4.2 96.7 4.0 116.8 4.6 · · · · · · 83.3 3.69 86.8 4.3
Fe I 3867.22 3.02 −0.45 · · · · · · 17.7 4.0 · · · · · · 43.5 4.7 · · · · · · 10.6 3.68 · · · · · ·
Fe I 3878.02 0.96 −0.90 · · · · · · 95.3 4.0 105.7 4.2 · · · · · · · · · · · · 90.2 3.79 88.9 4.2
Fe I 3885.51 2.42 −1.09 · · · · · · 18.9 4.0 · · · · · · 45.8 4.7 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 3886.28 0.05 −1.08 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 116.8 4.1
Fe I 3887.05 0.91 −1.14 · · · · · · 93.1 4.2 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 3895.66 0.11 −1.67 · · · · · · 104.3 4.1 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 105.9 4.02 85.9 4.0
Fe I 3899.71 0.09 −1.51 · · · · · · 109.8 4.1 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 110.0 3.95 95.3 4.1
Fe I 3902.95 1.56 −0.44 · · · · · · 86.3 4.0 98.2 4.2 · · · · · · · · · · · · 78.4 3.67 78.0 4.1
Fe I 3917.18 0.99 −2.15 · · · · · · 50.9 4.1 59.4 4.3 · · · · · · 90.6 3.9 37.6 3.77 37.9 4.2
Fe I 3920.26 0.12 −1.73 · · · · · · 102.5 4.1 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 103.5 4.01 93.6 4.3
Fe I 3922.91 0.05 −1.63 · · · · · · 110.4 4.1 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 104.6 3.85 100.8 4.3
Fe I 3940.88 0.96 −2.60 · · · · · · 27.2 4.0 · · · · · · 51.5 4.6 61.5 3.8 21.6 3.82 20.5 4.2
Fe I 3949.95 2.18 −1.25 37.1 3.7 22.1 4.0 · · · · · · 56.8 4.8 · · · · · · 21.2 3.87 16.8 4.1
Fe I 3977.74 2.20 −1.12 38.1 3.6 24.0 3.9 · · · · · · 49.6 4.5 · · · · · · 23.3 3.82 20.8 4.1
Fe I 4001.66 2.18 −1.90 · · · · · · 8.3 4.1 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 4005.24 1.56 −0.58 115.5 3.8 84.1 4.0 · · · · · · 107.6 4.5 122.9 3.7 76.9 3.74 79.4 4.3
Fe I 4007.27 2.76 −1.28 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 12.4 4.4 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 4014.53 3.05 −0.59 · · · · · · 20.1 4.2 · · · · · · · · · · · · 29.3 3.9 14.3 3.99 12.7 4.2
Fe I 4021.87 2.76 −0.73 25.0 3.6 18.5 4.0 · · · · · · 39.1 4.5 30.4 3.7 14.8 3.82 · · · · · ·
Fe I 4032.63 1.49 −2.38 23.6 3.6 · · · · · · · · · · · · 24.1 4.5 30.0 3.7 · · · · · · · · · · · ·
Fe I 4044.61 2.83 −1.22 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 17.9 4.6 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 4045.81 1.49 0.28 · · · · · · 121.3 4.1 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 119.3 3.94 112.8 4.1
Fe I 4062.44 2.85 −0.86 16.0 3.6 11.7 4.0 · · · · · · 29.0 4.6 · · · · · · 11.5 3.92 · · · · · ·
Fe I 4063.59 1.56 0.06 · · · · · · 109.8 4.1 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 104.5 3.86 98.3 4.1
Fe I 4067.27 2.56 −1.42 14.1 3.8 · · · · · · · · · · · · 20.6 4.6 · · · · · · 6.8 3.89 · · · · · ·
Fe I 4067.98 3.21 −0.47 17.1 3.7 14.6 4.1 · · · · · · 30.1 4.6 · · · · · · 10.0 3.87 · · · · · ·
Fe I 4070.77 3.24 −0.79 · · · · · · 6.9 4.1 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 4.3 3.83 · · · · · ·
Fe I 4071.74 1.61 −0.01 · · · · · · 106.3 4.1 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 96.0 3.75 92.9 4.1
Fe I 4076.63 3.21 −0.37 · · · · · · 13.9 4.0 · · · · · · 29.7 4.5 · · · · · · 11.3 3.83 · · · · · ·
Fe I 4095.97 2.59 −1.48 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 14.0 4.5 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 4098.18 3.24 −0.88 6.8 3.7 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 4109.80 2.85 −0.94 14.3 3.7 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 7.6 3.80 · · · · · ·
Fe I 4120.21 2.99 −1.27 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 9.7 3.9 · · · · · · · · · · · ·
Fe I 4132.06 1.61 −0.68 115.1 3.9 86.9 4.2 · · · · · · 108.2 4.7 · · · · · · 74.5 3.80 68.1 4.1
Fe I 4132.90 2.85 −1.01 19.1 3.9 · · · · · · · · · · · · 23.9 4.6 · · · · · · 9.4 3.97 · · · · · ·
Fe I 4134.68 2.83 −0.65 28.0 3.7 21.4 4.1 · · · · · · 45.3 4.6 · · · · · · 14.3 3.79 14.7 4.1
Fe I 4137.00 3.42 −0.45 10.4 3.7 · · · · · · · · · · · · 19.3 4.5 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 4139.93 0.99 −3.63 11.5 3.9 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 15.8 4.0 3.0 3.91 · · · · · ·
Fe I 4143.41 3.05 −0.20 · · · · · · 26.5 4.0 · · · · · · 48.8 4.5 · · · · · · 19.4 3.76 26.3 4.2
Fe I 4143.87 1.56 −0.51 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 113.6 4.6 · · · · · · 81.8 3.77 76.5 4.1
Fe I 4147.67 1.48 −2.07 44.0 3.7 21.2 3.9 · · · · · · 45.4 4.5 52.6 3.8 18.4 3.79 19.8 4.2
Fe I 4152.17 0.96 −3.23 26.1 3.9 · · · · · · · · · · · · 24.3 4.7 33.8 4.0 6.9 3.85 · · · · · ·
Fe I 4153.90 3.40 −0.32 11.4 3.6 8.8 3.9 · · · · · · 26.7 4.6 · · · · · · 10.2 3.94 · · · · · ·
Fe I 4154.50 2.83 −0.69 · · · · · · 18.8 4.0 · · · · · · 35.2 4.5 · · · · · · 17.8 3.95 11.3 4.0
Fe I 4154.81 3.37 −0.40 14.5 3.8 9.1 4.0 · · · · · · 26.3 4.6 16.4 3.8 9.4 3.95 · · · · · ·
Fe I 4156.80 2.83 −0.81 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 30.7 4.5 28.1 3.8 13.6 3.92 14.4 4.3
Fe I 4157.78 3.42 −0.40 8.9 3.6 · · · · · · · · · · · · 23.3 4.6 · · · · · · 5.5 3.75 · · · · · ·
Fe I 4158.79 3.43 −0.67 5.0 3.6 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 4174.91 0.91 −2.94 · · · · · · 22.7 4.2 · · · · · · 42.3 4.7 55.1 3.9 14.8 3.87 · · · · · ·
Fe I 4175.64 2.85 −0.83 16.2 3.6 14.5 4.0 · · · · · · 34.1 4.6 24.9 3.8 14.3 3.99 · · · · · ·
Fe I 4181.76 2.83 −0.37 · · · · · · 37.2 4.1 · · · · · · 48.8 4.4 · · · · · · 26.7 3.86 22.8 4.1
Fe I 4182.38 3.02 −1.18 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 11.4 4.6 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 4184.89 2.83 −0.87 15.6 3.6 10.9 3.9 · · · · · · 29.3 4.5 20.0 3.7 7.7 3.70 · · · · · ·
Fe I 4187.04 2.45 −0.51 58.4 3.6 40.4 3.9 · · · · · · 69.2 4.5 · · · · · · 37.7 3.80 36.9 4.1
Fe I 4187.80 2.42 −0.51 60.3 3.6 43.2 3.9 · · · · · · 65.8 4.4 · · · · · · 39.5 3.80 34.3 4.0
Fe I 4191.43 2.47 −0.67 51.9 3.7 34.5 4.0 · · · · · · 64.8 4.6 54.8 3.7 29.0 3.79 25.9 4.1
Fe I 4195.33 3.33 −0.49 · · · · · · 8.0 4.0 · · · · · · 24.6 4.6 · · · · · · 5.2 3.71 · · · · · ·
Fe I 4196.21 3.40 −0.70 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 16.0 4.7 · · · · · · 4.5 3.93 · · · · · ·
Fe I 4199.10 3.05 0.16 · · · · · · 41.0 3.9 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 36.0 3.79 36.4 4.1
Fe I 4202.03 1.49 −0.69 116.4 3.7 85.7 4.0 · · · · · · 110.9 4.6 125.8 3.7 78.2 3.75 73.1 4.1
Fe I 4216.18 0.00 −3.36 · · · · · · 55.1 4.2 · · · · · · 77.1 4.7 · · · · · · 46.2 3.94 33.9 4.2
Fe I 4222.21 2.45 −0.91 39.1 3.7 24.9 4.0 31.6 4.2 52.0 4.6 · · · · · · 16.7 3.70 · · · · · ·
Fe I 4227.43 3.33 0.27 41.1 3.7 34.7 4.0 · · · · · · 64.9 4.6 · · · · · · 29.4 3.85 35.6 4.3
Fe I 4233.60 2.48 −0.58 50.2 3.6 42.6 4.0 41.7 4.1 63.3 4.5 · · · · · · 29.9 3.73 31.9 4.1
Fe I 4238.81 3.40 −0.23 · · · · · · 15.3 4.1 · · · · · · 29.1 4.5 · · · · · · 11.2 3.90 11.0 4.2
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HE0048−6408 HE0139−2826 HE2141−3741 HE2157−3404 HE2233−4724 HE2318−1621 HE2323−6549
Ion λ χ log gf W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ
A˚ eV mA˚ mA˚ mA˚ mA˚ mA˚ mA˚ mA˚
Fe I 4247.43 3.37 −0.24 13.9 3.6 16.5 4.1 18.1 4.2 32.3 4.6 25.1 3.9 9.1 3.77 12.1 4.2
Fe I 4250.12 2.47 −0.38 · · · · · · 52.8 4.0 55.1 4.1 79.6 4.6 · · · · · · 41.9 3.76 39.3 4.1
Fe I 4250.79 1.56 −0.71 · · · · · · 84.2 4.1 94.0 4.2 109.0 4.6 · · · · · · 73.7 3.73 70.9 4.1
Fe I 4260.47 2.40 0.08 94.9 3.6 72.0 3.9 84.2 4.2 100.4 4.6 · · · · · · 65.1 3.70 66.3 4.1
Fe I 4271.15 2.45 −0.34 · · · · · · 55.5 4.0 59.9 4.1 80.4 4.5 · · · · · · 48.9 3.83 48.9 4.2
Fe I 4271.76 1.49 −0.17 · · · · · · 105.2 4.1 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 98.3 3.78 97.8 4.2
Fe I 4282.40 2.18 −0.78 · · · · · · 44.1 3.9 49.2 4.1 72.9 4.5 · · · · · · 39.0 3.77 32.0 4.0
Fe I 4325.76 1.61 0.01 · · · · · · 107.8 4.1 116.2 4.1 · · · · · · · · · · · · 99.6 3.76 92.4 4.0
Fe I 4337.05 1.56 −1.70 · · · · · · 39.6 4.0 53.8 4.3 67.1 4.6 72.5 3.8 · · · · · · · · · · · ·
Fe I 4352.73 2.22 −1.29 34.4 3.7 22.6 4.0 26.0 4.2 43.2 4.5 48.2 3.9 20.8 3.92 · · · · · ·
Fe I 4375.93 0.00 −3.00 · · · · · · · · · · · · 73.9 4.2 · · · · · · · · · · · · 61.7 3.86 56.1 4.3
Fe I 4383.55 1.48 0.20 · · · · · · 115.6 3.9 136.2 4.2 · · · · · · · · · · · · 113.7 3.77 113.9 4.1
Fe I 4404.75 1.56 −0.15 · · · · · · 103.3 4.0 116.7 4.2 135.5 4.7 · · · · · · 97.7 3.77 95.4 4.2
Fe I 4407.71 2.18 −1.97 15.2 3.9 · · · · · · · · · · · · 24.5 4.8 · · · · · · 5.2 3.86 · · · · · ·
Fe I 4415.12 1.61 −0.62 · · · · · · 85.3 4.0 91.2 4.1 111.9 4.6 · · · · · · 78.9 3.79 76.5 4.2
Fe I 4422.57 2.85 −1.11 10.4 3.7 10.0 4.1 · · · · · · 20.8 4.6 · · · · · · 4.9 3.74 · · · · · ·
Fe I 4427.31 0.05 −2.92 · · · · · · 71.4 4.2 74.8 4.2 91.5 4.6 · · · · · · 62.6 3.86 50.1 4.2
Fe I 4430.61 2.22 −1.66 16.8 3.7 13.7 4.1 · · · · · · 31.4 4.7 28.9 3.9 6.1 3.67 · · · · · ·
Fe I 4442.34 2.20 −1.23 43.6 3.8 25.8 4.0 33.9 4.2 52.0 4.6 46.0 3.7 22.9 3.88 16.9 4.1
Fe I 4443.19 2.86 −1.04 11.0 3.6 · · · · · · · · · · · · 22.5 4.6 · · · · · · 5.6 3.75 · · · · · ·
Fe I 4447.72 2.22 −1.34 37.3 3.8 24.4 4.1 26.9 4.2 46.7 4.7 40.5 3.8 17.5 3.86 18.9 4.3
Fe I 4454.38 2.83 −1.30 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 13.4 4.5 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 4459.12 2.18 −1.28 44.3 3.8 26.3 4.0 38.1 4.3 63.4 4.8 49.1 3.8 23.5 3.92 · · · · · ·
Fe I 4461.65 0.09 −3.19 · · · · · · · · · · · · 58.5 4.2 86.3 4.8 · · · · · · 49.0 3.90 40.5 4.3
Fe I 4466.55 2.83 −0.60 · · · · · · 25.4 4.1 30.1 4.2 50.0 4.7 · · · · · · 16.3 3.79 18.6 4.2
Fe I 4476.02 2.85 −0.82 17.1 3.6 19.1 4.2 20.2 4.3 42.6 4.8 24.2 3.8 10.4 3.80 12.3 4.2
Fe I 4489.74 0.12 −3.90 · · · · · · 17.1 4.0 19.7 4.2 34.6 4.6 · · · · · · 15.9 3.91 · · · · · ·
Fe I 4494.56 2.20 −1.14 50.4 3.8 34.5 4.1 39.4 4.2 54.5 4.5 56.4 3.8 27.0 3.89 19.2 4.0
Fe I 4528.61 2.18 −0.82 68.0 3.7 48.0 4.0 52.3 4.1 73.0 4.5 75.7 3.7 40.1 3.81 36.0 4.1
Fe I 4531.15 1.48 −2.10 45.9 3.8 23.6 4.0 29.7 4.2 53.2 4.7 54.8 3.8 19.3 3.81 17.8 4.2
Fe I 4592.65 1.56 −2.46 · · · · · · 13.1 4.1 15.9 4.3 · · · · · · 34.0 3.9 12.4 4.03 · · · · · ·
Fe I 4602.94 1.49 −2.21 · · · · · · 23.6 4.1 28.6 4.3 42.5 4.6 60.0 4.0 17.5 3.87 11.5 4.1
Fe I 4632.91 1.61 −2.91 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 10.2 4.6 10.5 3.9 · · · · · · · · · · · ·
Fe I 4647.43 2.95 −1.35 6.3 3.8 · · · · · · · · · · · · 10.9 4.6 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 4678.85 3.60 −0.83 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 9.2 4.7 · · · · · · 1.9 3.88 · · · · · ·
Fe I 4707.27 3.24 −1.08 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 15.0 4.8 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 4733.59 1.49 −2.99 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 9.8 3.7 · · · · · · · · · · · ·
Fe I 4736.77 3.21 −0.75 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 23.3 4.7 15.3 3.9 · · · · · · · · · · · ·
Fe I 4859.74 2.88 −0.76 25.9 3.8 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 27.1 3.8 · · · · · · · · · · · ·
Fe I 4871.32 2.87 −0.36 38.2 3.6 29.1 4.0 34.5 4.1 60.4 4.6 44.7 3.7 27.8 3.87 23.8 4.1
Fe I 4872.14 2.88 −0.57 24.9 3.6 20.0 3.9 23.7 4.1 42.1 4.5 36.1 3.8 15.3 3.75 18.9 4.2
Fe I 4890.76 2.88 −0.39 36.0 3.6 24.7 3.9 33.5 4.1 53.7 4.5 41.1 3.7 24.3 3.84 22.2 4.1
Fe I 4891.49 2.85 −0.11 · · · · · · 44.2 4.0 45.9 4.0 · · · · · · · · · · · · 36.4 3.78 33.0 4.0
Fe I 4903.31 2.88 −0.93 16.2 3.7 11.8 4.0 14.6 4.2 26.4 4.5 29.4 4.0 8.9 3.84 · · · · · ·
Fe I 4918.99 2.85 −0.34 38.1 3.6 30.3 3.9 36.3 4.1 59.4 4.5 49.0 3.7 28.3 3.84 25.1 4.1
Fe I 4920.50 2.83 0.07 · · · · · · 50.3 3.9 61.2 4.1 81.4 4.5 · · · · · · 50.4 3.84 42.7 4.0
Fe I 4938.81 2.88 −1.08 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 21.7 4.6 12.5 3.7 · · · · · · 7.3 4.2
Fe I 4939.69 0.86 −3.25 33.6 3.9 16.1 4.2 · · · · · · 29.7 4.7 45.4 4.0 8.7 3.80 · · · · · ·
Fe I 4966.09 3.33 −0.87 8.0 3.9 · · · · · · · · · · · · 13.8 4.7 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 4994.13 0.92 −2.97 48.9 3.9 20.3 4.1 21.9 4.2 32.9 4.5 58.5 4.0 12.0 3.74 · · · · · ·
Fe I 5001.87 3.88 0.05 10.7 3.8 · · · · · · · · · · · · 19.0 4.5 · · · · · · 7.9 3.95 · · · · · ·
Fe I 5006.12 2.83 −0.61 32.1 3.7 25.5 4.1 26.9 4.2 42.2 4.5 34.7 3.7 13.3 3.66 14.3 4.0
Fe I 5012.07 0.86 −2.64 · · · · · · 40.8 4.1 42.4 4.2 66.0 4.7 91.2 4.0 33.7 3.91 21.8 4.1
Fe I 5041.07 0.96 −3.09 · · · · · · 12.4 4.0 · · · · · · 39.4 4.8 · · · · · · 11.2 3.87 · · · · · ·
Fe I 5041.76 1.49 −2.20 47.2 3.9 29.5 4.2 25.1 4.2 47.2 4.6 · · · · · · 13.7 3.70 18.1 4.3
Fe I 5049.82 2.28 −1.35 29.2 3.7 15.5 3.9 · · · · · · 41.7 4.6 45.9 3.9 14.7 3.82 · · · · · ·
Fe I 5051.63 0.92 −2.76 · · · · · · 23.7 4.0 32.8 4.2 54.0 4.7 · · · · · · 24.5 3.91 18.4 4.2
Fe I 5068.77 2.94 −1.04 9.1 3.6 · · · · · · · · · · · · 16.4 4.5 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 5079.22 2.20 −2.10 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 16.2 4.0 · · · · · · · · · · · ·
Fe I 5079.74 0.99 −3.25 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 24.2 4.7 33.8 4.0 · · · · · · · · · · · ·
Fe I 5083.34 0.96 −2.84 53.8 3.9 28.7 4.2 23.2 4.2 40.5 4.5 55.4 3.8 14.2 3.74 14.3 4.2
Fe I 5098.70 2.18 −2.03 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 21.7 4.8 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 5110.41 0.00 −3.76 · · · · · · 33.6 4.1 39.7 4.3 66.8 4.8 · · · · · · 29.2 3.91 · · · · · ·
Fe I 5123.72 1.01 −3.06 · · · · · · 11.1 4.0 18.7 4.3 28.6 4.6 47.6 4.0 9.9 3.83 · · · · · ·
Fe I 5127.36 0.92 −3.25 · · · · · · · · · · · · 11.7 4.2 26.4 4.6 40.5 4.0 8.3 3.83 · · · · · ·
Fe I 5133.69 4.18 0.14 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 21.3 4.8 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 5142.93 0.96 −3.08 · · · · · · 15.7 4.1 · · · · · · 33.8 4.7 · · · · · · 11.7 3.87 · · · · · ·
Fe I 5150.84 0.99 −3.04 35.4 3.9 19.6 4.2 · · · 4.2 · · · 4.5 44.3 3.9 9.7 3.78 · · · · · ·
Fe I 5150.84 0.99 −3.04 · · · 3.9 · · · 4.2 14.6 4.2 27.5 4.5 · · · 3.9 9.7 3.78 · · · · · ·
Fe I 5166.28 0.00 −4.12 · · · · · · · · · · · · 19.8 4.2 33.4 4.6 · · · · · · 12.8 3.83 · · · · · ·
Fe I 5171.60 1.49 −1.72 83.9 3.9 43.2 4.0 55.7 4.2 72.6 4.6 98.4 4.0 35.4 3.76 36.8 4.2
Fe I 5191.45 3.04 −0.55 21.8 3.7 14.6 3.9 23.2 4.2 33.0 4.5 25.6 3.7 11.8 3.77 · · · · · ·
Fe I 5192.34 3.00 −0.42 25.1 3.6 19.6 3.9 26.6 4.1 51.9 4.6 · · · · · · 17.5 3.80 · · · · · ·
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TABLE 2 — Continued
HE0048−6408 HE0139−2826 HE2141−3741 HE2157−3404 HE2233−4724 HE2318−1621 HE2323−6549
Ion λ χ log gf W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ
A˚ eV mA˚ mA˚ mA˚ mA˚ mA˚ mA˚ mA˚
Fe I 5194.94 1.56 −2.02 · · · · · · 24.9 4.0 28.1 4.1 50.3 4.6 64.0 3.9 21.5 3.84 20.4 4.2
Fe I 5198.71 2.22 −2.09 9.8 3.8 · · · · · · · · · · · · 11.2 4.5 · · · · · · 6.0 4.04 · · · · · ·
Fe I 5202.34 2.18 −1.87 · · · · · · 10.4 4.1 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 10.8 4.05 · · · · · ·
Fe I 5216.27 1.61 −2.08 47.0 3.9 23.1 4.1 22.7 4.1 46.4 4.6 56.8 3.9 15.3 3.77 13.6 4.1
Fe I 5225.53 0.11 −4.75 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 11.6 4.8 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 5232.94 2.94 −0.06 51.2 3.6 46.6 4.0 44.4 4.0 · · · · · · 69.7 3.8 32.3 3.72 32.4 4.0
Fe I 5266.56 3.00 −0.39 29.9 3.7 28.4 4.1 25.9 4.1 46.4 4.5 43.0 3.8 16.6 3.73 · · · · · ·
Fe I 5281.79 3.04 −0.83 17.7 3.9 · · · · · · 14.2 4.3 24.2 4.6 23.4 4.0 6.2 3.74 · · · · · ·
Fe I 5283.62 3.24 −0.52 · · · · · · 12.3 4.0 14.8 4.2 32.0 4.7 21.4 3.9 7.8 3.77 · · · · · ·
Fe I 5302.30 3.28 −0.72 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 18.2 4.6 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 5324.18 3.21 −0.10 29.4 3.6 30.4 4.1 39.5 4.3 48.6 4.5 35.7 3.7 18.7 3.75 25.7 4.2
Fe I 5328.04 0.92 −1.47 144.8 3.8 · · · · · · · · · · · · 123.5 4.7 163.6 3.9 92.3 4.00 · · · · · ·
Fe I 5328.53 1.56 −1.85 69.2 3.9 33.4 4.0 45.4 4.3 65.5 4.6 82.4 3.9 31.3 3.88 28.1 4.2
Fe I 5332.90 1.55 −2.78 13.9 3.8 · · · · · · · · · · · · 19.5 4.7 18.7 3.9 4.4 3.79 · · · · · ·
Fe I 5339.93 3.27 −0.72 10.5 3.8 · · · · · · 9.3 4.2 22.6 4.7 · · · · · · 4.8 3.77 · · · · · ·
Fe I 5369.96 4.37 0.54 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 18.2 4.5 9.6 3.8 3.5 3.63 · · · · · ·
Fe I 5371.49 0.96 −1.64 · · · · · · · · · · · · 96.7 4.3 116.2 4.8 143.7 3.8 82.8 3.99 · · · · · ·
Fe I 5383.37 4.31 0.65 13.9 3.9 · · · · · · 18.7 4.3 23.1 4.5 · · · · · · 7.8 3.82 · · · · · ·
Fe I 5397.13 0.92 −1.98 120.7 3.9 75.0 4.2 84.2 4.3 100.9 4.7 138.4 4.0 67.5 3.94 60.4 4.3
Fe I 5405.77 0.99 −1.85 121.4 3.9 79.0 4.2 87.3 4.3 102.0 4.7 131.2 3.9 71.1 3.96 61.8 4.3
Fe I 5415.20 4.39 0.64 11.3 3.8 · · · · · · 10.9 4.2 22.6 4.5 · · · · · · 5.4 3.74 · · · · · ·
Fe I 5424.07 4.32 0.52 · · · · · · · · · · · · 12.6 4.3 26.2 4.7 15.1 4.0 5.6 3.80 · · · · · ·
Fe I 5429.70 0.96 −1.88 · · · · · · 78.6 4.2 85.0 4.3 · · · · · · 131.5 3.9 72.9 3.99 · · · · · ·
Fe I 5434.52 1.01 −2.13 103.5 3.9 60.6 4.1 67.9 4.3 89.2 4.7 · · · · · · 54.5 3.93 47.0 4.3
Fe I 5446.92 0.99 −1.91 119.9 3.9 72.4 4.1 · · · · · · · · · · · · 135.3 4.0 69.7 3.99 · · · · · ·
Fe I 5455.61 1.01 −2.09 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 120.5 4.0 61.6 4.02 50.6 4.3
Fe I 5497.52 1.01 −2.83 · · · · · · 21.0 4.0 29.8 4.3 47.5 4.7 67.0 4.0 18.4 3.89 12.0 4.1
Fe I 5501.47 0.96 −3.05 · · · · · · 18.1 4.1 22.6 4.3 41.7 4.7 · · · · · · 12.4 3.85 · · · · · ·
Fe I 5506.78 0.99 −2.79 · · · · · · 31.4 4.2 33.0 4.3 53.4 4.7 · · · · · · 24.0 3.97 13.8 4.1
Fe I 5569.62 3.42 −0.54 11.0 3.8 8.4 4.1 · · · · · · 23.8 4.7 11.9 3.8 · · · · · · · · · · · ·
Fe I 5572.84 3.40 −0.28 16.0 3.7 · · · · · · 14.5 4.1 29.7 4.5 17.3 3.7 11.3 3.87 · · · · · ·
Fe I 5586.76 3.37 −0.14 27.6 3.8 16.5 3.9 21.8 4.2 38.1 4.5 28.4 3.8 11.3 3.71 · · · · · ·
Fe I 5615.64 3.33 0.05 35.1 3.7 28.5 4.0 31.5 4.1 52.9 4.5 · · · · · · 25.1 3.89 25.3 4.2
Fe I 5624.54 3.42 −0.76 8.3 3.9 · · · · · · · · · · · · 13.4 4.6 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 5658.82 3.40 −0.79 6.7 3.8 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 6065.48 2.61 −1.41 15.2 3.8 · · · · · · · · · · · · 20.2 4.5 18.9 3.8 · · · · · · · · · · · ·
Fe I 6136.61 2.45 −1.41 23.5 3.8 17.1 4.1 19.4 4.3 31.4 4.6 31.2 3.9 14.0 3.98 11.3 4.2
Fe I 6137.69 2.59 −1.35 18.4 3.8 10.1 4.0 12.7 4.2 27.1 4.6 26.0 3.9 8.2 3.82 · · · · · ·
Fe I 6191.56 2.43 −1.42 23.4 3.8 · · · · · · 15.7 4.2 34.5 4.6 29.3 3.8 9.6 3.78 · · · · · ·
Fe I 6219.28 2.20 −2.45 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 9.3 4.7 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 6230.72 2.56 −1.28 26.1 3.9 16.2 4.1 18.7 4.2 36.1 4.7 32.9 3.9 9.1 3.76 8.9 4.1
Fe I 6252.56 2.40 −1.69 19.0 3.9 · · · · · · · · · · · · 24.8 4.7 · · · · · · 6.3 3.81 · · · · · ·
Fe I 6265.13 2.18 −2.54 5.3 3.9 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 6335.33 2.20 −2.18 8.5 3.7 · · · · · · · · · · · · 15.2 4.7 · · · · · · · · · · · · 3.7 4.2
Fe I 6393.60 2.43 −1.58 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 29.6 4.7 26.8 3.9 · · · · · · · · · · · ·
Fe I 6400.00 3.60 −0.29 · · · · · · 10.2 4.1 · · · · · · 23.7 4.6 · · · · · · · · · · · · 5.4 4.0
Fe I 6411.65 3.65 −0.59 6.5 3.9 · · · · · · · · · · · · 10.8 4.5 8.2 3.9 · · · · · · · · · · · ·
Fe I 6421.35 2.28 −2.01 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 18.1 4.7 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe I 6430.85 2.18 −1.95 17.9 3.8 10.6 4.1 · · · · · · 22.1 4.6 · · · · · · 6.7 3.83 · · · · · ·
Fe I 6494.98 2.40 −1.24 37.7 3.8 18.9 4.0 23.2 4.1 42.7 4.5 45.4 3.8 17.6 3.86 · · · · · ·
Fe I 6592.91 2.73 −1.47 8.0 3.7 · · · · · · · · · · · · 19.1 4.7 16.4 3.9 · · · · · · · · · · · ·
Fe I 6677.99 2.69 −1.42 14.5 3.8 9.9 4.1 10.2 4.2 21.1 4.6 21.7 4.0 7.1 3.92 · · · · · ·
Fe II 4178.86 2.58 −2.51 30.0 3.8 14.2 3.9 · · · · · · 49.2 4.7 28.4 3.8 10.1 3.70 · · · · · ·
Fe II 4233.17 2.58 −1.97 59.7 3.7 42.7 4.0 64.0 4.3 80.0 4.7 60.2 3.8 32.6 3.81 28.8 4.2
Fe II 4416.82 2.78 −2.60 16.1 3.8 8.2 3.9 · · · · · · 29.3 4.6 18.2 3.9 6.3 3.78 · · · · · ·
Fe II 4489.19 2.83 −2.97 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 16.2 4.7 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe II 4491.41 2.86 −2.71 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 20.9 4.6 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe II 4508.28 2.86 −2.58 17.7 3.9 7.7 4.0 20.2 4.3 · · · · · · · · · · · · 8.0 3.96 · · · · · ·
Fe II 4515.34 2.84 −2.60 · · · · · · 9.1 4.0 17.7 4.2 31.0 4.7 · · · · · · 5.8 3.81 · · · · · ·
Fe II 4520.22 2.81 −2.60 14.2 3.7 11.0 4.1 18.7 4.2 29.9 4.6 · · · · · · 9.4 4.00 · · · · · ·
Fe II 4522.63 2.84 −2.25 25.7 3.7 20.5 4.1 33.5 4.2 · · · · · · · · · · · · 13.9 3.88 · · · · · ·
Fe II 4541.52 2.86 −3.05 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 14.5 4.7 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe II 4555.89 2.83 −2.40 24.0 3.8 14.9 4.1 28.8 4.3 43.9 4.7 25.0 3.9 12.5 3.96 · · · · · ·
Fe II 4576.34 2.84 −2.95 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 15.6 4.6 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe II 4583.84 2.81 −1.93 49.0 3.8 30.7 4.0 51.7 4.2 71.3 4.7 52.8 3.9 26.0 3.86 21.1 4.2
Fe II 4923.93 2.89 −1.32 72.2 3.6 58.5 4.0 73.9 4.1 98.2 4.7 77.9 3.7 44.5 3.70 36.7 4.0
Fe II 5018.45 2.89 −1.22 83.1 3.7 67.3 4.1 87.3 4.2 104.6 4.7 93.3 3.8 50.1 3.70 48.6 4.2
Fe II 5197.58 3.23 −2.22 10.5 3.7 11.1 4.2 15.2 4.2 25.7 4.6 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Fe II 5234.63 3.22 −2.18 16.2 3.9 13.0 4.2 · · · · · · 34.6 4.7 17.2 4.0 6.0 3.80 · · · · · ·
Fe II 5276.00 3.20 −2.01 23.6 3.9 · · · · · · 22.5 4.1 40.1 4.6 24.2 4.0 9.6 3.83 · · · · · ·
Fe II 6456.38 3.90 −2.08 · · · · · · 3.0 4.1 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Co I 3842.05 0.92 −0.77 · · · · · · 18.5 1.8 31.9 2.2 47.5 2.5 44.6 1.5 · · · · · · · · · · · ·
Co I 3845.47 0.92 0.01 60.4 1.1 54.5 1.8 71.4 2.2 85.4 2.6 66.7 1.1 41.0 1.46 46.1 2.0
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TABLE 2 — Continued
HE0048−6408 HE0139−2826 HE2141−3741 HE2157−3404 HE2233−4724 HE2318−1621 HE2323−6549
Ion λ χ log gf W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ W log ǫ
A˚ eV mA˚ mA˚ mA˚ mA˚ mA˚ mA˚ mA˚
Co I 3873.12 0.43 −0.66 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 93.4 1.6 · · · · · · · · · · · ·
Co I 3881.87 0.58 −1.13 29.1 1.2 24.0 1.9 31.7 2.2 53.8 2.6 45.3 1.4 19.0 1.69 · · · · · ·
Co I 3995.31 0.92 −0.22 · · · · · · 42.6 1.8 · · · · · · 73.9 2.5 56.7 1.1 31.6 1.47 30.0 1.9
Co I 4118.77 1.05 −0.49 28.2 1.1 31.0 1.9 · · · · · · 61.4 2.6 38.3 1.3 19.4 1.59 15.2 1.9
Co I 4121.32 0.92 −0.32 48.5 1.2 42.9 1.9 · · · · · · 70.9 2.5 57.0 1.2 30.6 1.54 30.3 2.0
Ni I 3423.70 0.21 −0.79 121.9 2.6 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 93.9 2.98 · · · · · ·
Ni I 3437.28 0.00 −1.21 115.7 2.6 84.3 3.0 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 81.9 2.76 · · · · · ·
Ni I 3452.88 0.11 −0.90 · · · · · · · · · · · · 96.8 3.1 · · · · · · · · · · · · 85.2 2.68 · · · · · ·
Ni I 3472.54 0.11 −0.79 118.4 2.4 94.9 3.0 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 90.4 2.73 · · · · · ·
Ni I 3483.77 0.28 −1.12 · · · · · · 72.2 2.8 88.5 3.2 · · · · · · · · · · · · 69.1 2.55 67.3 3.0
Ni I 3492.96 0.11 −0.27 · · · · · · 107.6 2.8 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 99.9 2.48 102.6 3.0
Ni I 3500.85 0.17 −1.29 · · · · · · 73.2 2.8 83.3 3.1 · · · · · · · · · · · · 78.3 2.89 · · · · · ·
Ni I 3519.77 0.28 −1.42 · · · · · · 69.4 2.9 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 59.0 2.53 49.7 2.8
Ni I 3524.54 0.03 0.01 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 116.6 2.52 117.3 2.9
Ni I 3566.37 0.42 −0.25 131.9 2.4 · · · · · · 107.0 3.0 · · · · · · · · · · · · 90.1 2.50 93.5 3.1
Ni I 3597.71 0.21 −1.11 · · · · · · 87.8 3.1 92.1 3.2 111.5 3.7 · · · · · · 81.9 2.83 61.7 2.7
Ni I 3783.52 0.42 −1.42 96.8 2.5 75.7 3.1 81.4 3.1 · · · · · · 99.6 2.4 63.5 2.66 47.0 2.8
Ni I 3807.14 0.42 −1.22 101.8 2.4 70.6 2.7 81.4 3.0 103.1 3.6 110.3 2.4 71.4 2.66 61.9 2.9
Ni I 3858.30 0.42 −0.95 113.5 2.4 78.0 2.7 95.7 3.0 118.5 3.7 115.7 2.2 78.7 2.58 72.8 3.0
Ni I 4648.66 3.42 −0.16 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 16.0 3.8 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Ni I 4714.42 3.38 0.23 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 28.8 3.7 · · · · · · 7.7 2.90 · · · · · ·
Ni I 4855.41 3.54 0.00 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 13.1 3.7 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Ni I 5035.37 3.63 0.29 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 22.9 3.8 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Ni I 5080.52 3.65 0.13 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 19.8 3.9 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Ni I 5476.90 1.83 −0.89 31.7 2.4 25.9 2.9 35.6 3.1 64.8 3.7 38.7 2.5 17.0 2.58 17.7 3.0
Ni I 6643.64 1.68 −2.30 3.4 2.5 · · · · · · · · · · · · 9.6 3.6 · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Ni I 6767.77 1.83 −2.17 2.5 2.4 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Zn I 4722.15 4.03 −0.39 4.0a 1.1 4.8a 1.6 3.0a 1.4 10.2 2.0 4.4a 1.2 4.3a 1.54 3.5a 1.8
Zn I 4810.53 4.08 −0.14 · · · · · · 4.3a 1.4 4.7a 1.4 14.7 2.0 5.9a 1.1 2.9a 1.17 3.0a 1.5
Sr II 4077.71 0.00 0.15 119.4 −1.8 46.5 −2.2 · · · · · · 122.7 −0.5 128.9 −1.7 65.7 −1.87 92.4 −0.4
Sr II 4077.71 0.00 0.15 syn −1.7 syn −2.1 syn −1.0 syn −0.5 syn −1.6 syn −1.80 syn −0.4
Sr II 4215.52 0.00 −0.18 112.3 −1.6 37.7 −2.1 · · · · · · 111.5 −0.5 127.9 −1.4 59.4 −1.71 71.0 −0.7
Sr II 4215.52 0.00 −0.18 syn −1.7 syn −2.1 syn −1.0 syn −0.5 syn −1.5 syn −1.80 syn −0.5
Y II 3774.33 0.13 0.21 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 6.8a −1.8
Y II 3774.33 0.13 0.21 syn −2.7 syn −2.2 syn −1.6 syn −1.4 syn −2.2 · · · · · · · · · · · ·
Y II 3950.35 0.10 −0.49 · · · · · · · · · · · · 5.8a −1.9 16.2 −1.3 · · · · · · · · · · · · 4.5a −1.4
Ba II 4554.03 0.00 0.16 42.3 −3.0 24.4 −2.5 43.3 −2.2 43.6 −2.1 67.3 −2.6 6.3 −3.27 33.5 −1.7
Ba II 4554.03 0.00 0.16 syn −3.0 syn −2.5 syn −2.4 syn −2.2 syn −2.6 syn −3.10 syn −1.7
Ba II 4934.09 0.00 −0.16 23.6 −3.1 17.3 −2.4 · · · · · · 31.3 −2.0 50.3 −2.6 3.0 −3.32 18.0 −1.8
Ba II 4934.09 0.00 −0.16 syn −3.1 syn −2.5 syn −2.4 syn −2.1 syn −2.6 · · · · · · syn −1.8
Eu II 4129.72 0.00 0.22 4.2a −3.7 5.6a −2.7 5.0a −2.9 3.5a −2.9 7.9a −3.3 3.8a −2.93 4.1a −2.2
Eu II 4205.04 0.00 0.21 3.1a −3.8 4.6a −2.8 3.2a −3.0 2.8a −3.0 8.2a −3.3 2.6a −3.10 3.8a −2.3
a
Upper limits.
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TABLE 3
Derived Stellar Parameters
Medium Resolution High Resolution
Teff (K) log g (cgs) [Fe/H] Teff (K) log g (cgs) ξ(km/s) [Fe/H]
HE 0048−6408 4524 (125) 1.73 (0.35) −3.83 (0.20) 4378 (150) 0.15 (0.30) 2.85 (0.30) −3.75 (0.10)
HE 0139−2826 5011 (125) 1.42 (0.35) −3.50 (0.20) 4900 (150) 1.50 (0.30) 1.70 (0.30) −3.46 (0.10)
HE 2141−3741 5075 (125) 1.33 (0.35) −3.04 (0.20) 4945 (150) 1.00 (0.30) 2.00 (0.30) −3.30 (0.10)
HE 2157−3404 5027 (125) 1.71 (0.35) −2.91 (0.20) 4990 (150) 1.30 (0.30) 2.00 (0.30) −2.89 (0.10)
HE 2233−4724 4587 (125) 1.26 (0.35) −3.43 (0.20) 4360 (150) 0.40 (0.30) 3.00 (0.30) −3.65 (0.10)
HE 2318−1621 5043 (125) 1.58 (0.35) −3.75 (0.20) 4846 (150) 1.40 (0.30) 1.75 (0.30) −3.67 (0.10)
HE 2323−6549 5317 (125) 2.30 (0.35) −3.35 (0.20) 5215 (150) 2.60 (0.30) 1.55 (0.30) −3.35 (0.10)
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TABLE 4
Abundances for Individual Species
HE 0048−6408 HE 0139−2826 HE 2141−3741 HE 2157−3404
log ǫ (X) [X/Fe] σ N log ǫ (X) [X/Fe] σ N log ǫ (X) [X/Fe] σ N log ǫ (X) [X/Fe] σ N
C 4.40 −0.28 0.25 1 5.45 0.48 0.25 2 5.20 0.07 0.30 1 5.00 −0.54 0.30 1
N · · · · · · · · · · · · 4.40 0.03 0.50 1 5.90 1.37 0.25 1 5.60 0.66 0.25 1
Na I 2.55 0.06 0.09 2 3.24 0.46 0.08 2 3.23 0.29 0.14 2 3.88 0.53 0.20 2
Mg I 4.25 0.40 0.03 5 4.70 0.56 0.03 7 4.78 0.48 0.06 5 5.11 0.40 0.02 4
Al I 1.70 −1.00 0.15 1 2.29 −0.79 0.20 1 2.50 −0.65 0.10 1 2.60 −0.96 0.15 1
Si I 4.38 0.62 0.04 2 4.79 0.74 0.10 1 4.99 0.78 0.10 1 5.60 0.98 0.10 1
K I 1.83 0.55 0.10 1 2.34 0.77 0.17 2 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Ca I 2.88 0.29 0.03 9 3.39 0.51 0.02 16 3.37 0.33 0.02 10 3.69 0.24 0.01 12
Sc II −0.80 −0.20 0.03 5 −0.19 0.12 0.02 5 −0.06 0.09 0.02 6 0.29 0.03 0.03 8
Ti I 1.29 0.09 0.02 11 1.80 0.31 0.03 7 2.02 0.37 0.03 3 2.23 0.17 0.02 10
Ti II 1.17 −0.03 0.02 25 1.72 0.23 0.02 30 1.79 0.14 0.02 23 2.20 0.14 0.01 40
V I 2.90 2.72 0.10 1 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Cr I 1.59 −0.30 0.02 5 1.84 −0.34 0.05 4 2.02 −0.32 0.06 6 2.42 −0.33 0.02 6
Cr II 0.98 −0.91 0.10 1 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Mn I 0.86 −0.82 0.03 3 1.51 −0.46 0.09 3 1.81 −0.32 0.03 3 2.40 −0.14 0.03 6
Fe I 3.75 −3.75a 0.01 100 4.04 −3.46a 0.01 138 4.20 −3.30a 0.01 90 4.61 −2.89a 0.01 159
Fe II 3.76 −3.74a 0.02 13 4.06 −3.44a 0.02 14 4.22 −3.28a 0.02 11 4.64 −2.86a 0.01 16
Co I 1.15 −0.09 0.03 4 1.84 0.31 0.03 6 2.19 0.50 0.01 3 2.55 0.45 0.02 6
Ni I 2.45 −0.02 0.03 10 2.89 0.13 0.05 11 3.11 0.19 0.03 9 3.72 0.39 0.03 10
Zn I 1.14 < 0.33 · · · 1 1.50 < 0.40 · · · 2 1.40 < 0.14 · · · 2 2.01 0.34 0.01 2
Sr II −1.70 −0.82 0.15 2 −2.10 −1.51 0.20 2 −1.00 −0.57 0.10 2 −0.50 −0.48 0.10 2
Y II −2.70 −1.16 0.30 1 −2.20 −0.95 0.30 1 −1.60 −0.51 0.25 1 −1.40 −0.72 0.25 1
Ba II −3.05 −1.48 0.15 2 −2.50 −1.22 0.15 2 −2.40 −1.28 0.10 2 −2.10 −1.39 0.10 2
Eu II −3.73 < −0.50 · · · 2 −2.73 < 0.21 · · · 2 −2.95 < −0.17 · · · 2 −2.93 < −0.56 · · · 2
HE 2233−4724 HE 2318−1621 HE 2323−6549
log ǫ (X) [X/Fe] σ N log ǫ (X) [X/Fe] σ N log ǫ (X) [X/Fe] σ N
C 4.30 −0.48 0.30 1 5.30 1.04 0.15 2 5.80 0.72 0.15 2
N · · · · · · · · · · · · 5.40 1.24 0.30 1 4.90 0.42 0.50 1
Na I 3.29 0.70 0.04 2 3.28 0.71 0.12 1 3.48 0.59 0.18 2
Mg I 4.44 0.49 0.03 3 4.13 0.20 0.05 8 4.80 0.55 0.04 6
Al I 2.40 −0.40 0.20 1 2.20 −0.58 0.10 1 2.20 −0.90 0.10 1
Si I 4.73 0.87 0.08 2 4.58 0.74 0.10 1 5.14 0.98 0.21 2
K I 2.13 0.75 0.10 1 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Ca I 3.03 0.34 0.03 9 2.96 0.29 0.03 12 3.42 0.43 0.02 12
Sc II −0.45 0.05 0.06 5 −0.77 −0.25 0.03 5 −0.17 0.03 0.01 3
Ti I 1.41 0.11 0.04 5 1.63 0.35 0.07 9 2.00 0.40 0.05 5
Ti II 1.53 0.23 0.02 31 1.36 0.08 0.03 34 1.96 0.36 0.02 21
V I · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · ·
Cr I 1.17 −0.82 0.02 2 1.62 −0.35 0.06 8 1.98 −0.31 0.04 5
Cr II · · · · · · · · · · · · 1.68 −0.29 0.10 1 · · · · · · · · · · · ·
Mn I 0.53 −1.25 0.09 3 1.08 −0.68 0.03 3 1.36 −0.72 0.03 3
Fe I 3.85 −3.65a 0.01 86 3.83 −3.67a 0.01 174 4.15 −3.35a 0.01 100
Fe II 3.86 −3.64a 0.03 9 3.83 −3.67a 0.03 13 4.16 −3.34a 0.05 4
Co I 1.30 −0.04 0.07 7 1.57 0.25 0.04 6 1.97 0.33 0.03 4
Ni I 2.35 −0.22 0.02 4 2.69 0.14 0.04 17 2.92 0.05 0.03 10
Zn I 1.18 < 0.27 · · · 2 1.35 < 0.46 · · · 2 1.65 < 0.44 · · · 2
Sr II −1.55 −0.77 0.20 2 −1.80 −1.00 0.15 2 −0.45 0.03 0.15 2
Y II −2.20 −0.76 0.30 1 · · · · · · · · · · · · −1.60 < 0.46 · · · 2
Ba II −2.60 −1.13 0.20 2 −3.10 −1.61 0.20 1 −1.75 −0.58 0.10 2
Eu II −3.33 < −0.20 · · · 2 −3.02 < 0.13 · · · 2 −2.25 < 0.58 · · · 2
a
[FeI/H] and [FeII/H] values
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TABLE 5
Example Systematic Abundance Uncertainties for HE 2157−3404
Elem ∆Teff ∆log g ∆ξ σtot
+150K +0.5 dex +0.3 km/s
CH −0.30 0.20 0.00 0.36
Na I −0.17 0.08 0.18 0.26
Mg I −0.08 0.03 0.03 0.09
Al I −0.14 0.01 0.18 0.23
Si I −0.16 0.06 0.10 0.19
Ca I −0.11 0.03 0.02 0.11
Sc II −0.07 −0.13 0.07 0.16
Ti I −0.18 0.05 0.02 0.19
Ti II −0.06 −0.13 0.08 0.16
Cr I −0.18 0.06 0.09 0.21
Mn I −0.17 0.06 0.08 0.20
Fe I −0.16 0.05 0.05 0.17
Fe II −0.01 −0.15 0.05 0.16
Co I −0.20 0.06 0.10 0.23
Ni I −0.16 0.06 0.09 0.19
Zn I −0.09 −0.05 0.00 0.10
Sr II −0.15 −0.20 0.20 0.32
Ba II −0.20 −0.10 0.00 0.22
